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Introdution
La physique des partiules est apparue pour traiter l'inniment petit et herher
à omprendre l'organisation de la matière à son niveau le plus fondamentale. L'as-
trophysique à son tour s'ouvre à l'inniment grand et tente de perer les mystères
de l'organisation de l'univers dans son ensemble, de même, la osmologie s'intéresse
à l'inniment anien en essayant de reonstituer l'histoire de l'univers depuis ses
premiers instants.
Autour de es trois lières s'est développée une nouvelle disipline, l'astropartiule.
Un domaine vaste et fortement interdisiplinaire, ayant pour objetif prinipale
l'étude de toutes partiules ou rayonnement venant de l'espae, la mise en évidene
et la ompréhension des phénomènes osmiques de haute énergie. Il s'agit d'étudier
(ou déouvrir) des objets au sein desquels ont lieu des proessus non thermiques,
apables d'émettre des partiules (notamment des rayons osmiques (RC)) de haute
énergie au dessus du GeV.
En eet la radiation osmique, mis en évidene par Vitor Hess en 1912, est une
omposante prinipale de la galaxie, vu que sa densité d'énergie est omparable, si
elle n'est pas supérieure, à elle des autres radiations présentes dans l'univers.
Les expérienes souterraines jouent un rle important dans l'étude des diérentes
aratéristiques des RC telles que la omposition himique, les méanismes d'aélé-
rations, l'astronomie des rayons gamma et des neutrinos en plus de la reherhe des
phénomènes rares (désintégration du proton, monoples magnétiques, nuléarites,
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et...).
L'expériene MACRO, située en Italie, onstituait l'une des plus grandes expé-
rienes souterraines. Elle a permis de ouvrir un vaste domaine de reherhe dont
on ite : la reherhe des partiules rares tels que les monoples magnétiques [38℄ et
les nuléarites [86℄, l'étude des neutrinos atmosphériques [1℄[2℄ et de leur osillations
[3℄, l'étude des muons de haute énergie du bas [4℄ [55℄ et l'étude de la omposante
pénétrante des RC.
Parmi les questions de reherhe qui présentent un intérêt fondamental, on dis-
tingue l'étude de l'anisotropie temporelle du ux de muons osmiques. Des mo-
dulations dans les distributions temporelles du temps d'arrivée de muons ont été
observées par quelques expérienes. Deux d'entre elles ont mis en évidene la pré-
sene d'un signal modulé ave une période de 4.8 h, exatement égale à la période
orbitale de Cyg X-3 dans la région des X du spetre. D'autres ont observé des mo-
dulations dans les distributions du temps d'arrivée des muons dues à la présene
d'une omposante qui n'est pas aléatoire. Les résultats de es expérienes n'ont pas
été onrmés par d'autres groupes et le problème reste onfus.
Dans e travail on se propose d'étudier les variations du ux des muons os-
miques, et ei en utilisant les données olletées par le déteteur souterrain MA-
CRO. Nous disposons d'un grand nombre de muons (environ 38 millions d'événe-
ments) détetés durant une période de plus de 6 ans.
Cette thèse est organisée en 5 hapitres. Dans le premier, nous passons sur un
rappel sur les rayons osmiques, les soures et les méanismes d'aélérations, leurs
interations dans l'atmosphère ainsi que la perte d'énergie des muons dans la rohe.
Dans le seond, nous allons donner une vue sur quelques expérienes souterraines
et notamment l'expériene MACRO.
Le troisième hapitre sera onsaré à l'étude des distributions des temps d'arrivée
des muons osmiques ave une énergie plus grande que 1.3 TeV au sommet de
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la montagne de Gran Sasso et olleté durant la période allant de 1995 jusqu'à
2000. Un grand éhantillon de muons a été utilisé omparé à elui utilisé dans les
travaux ultérieurs de MACRO. Cette étude nous permet de herher l'existene de
modulations dans le ux de muons osmiques et de onlure sur la nature de la
distribution des temps d'arrivée des RC an de se situer par rapport aux résultats
obtenus par les expérienes.
Dans le quatrième hapitre, nous présentons les résultats de l'étude des varia-
tions du ux de muons en utilisant deux approhes omplémentaires :
 Reherhe de lusters d'événements ave la méthode San statistis.
 Reherhe de variations périodiques ave la méthode de Lomb-Sargle.
La dernière partie de e travail onerne l'étude de la perte d'énergie des nuléarites
dans diérents milieux, notamment dans l'atmosphère, an d'évaluer la ontribution
de l'atmosphère dans le proessus de perte d'énergie.
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Chapitre 1
Généralités sur les rayons osmiques
(RC)
1.1 Introdution
Le rayonnement osmique demeure un des problèmes entraux de l'astrophy-
sique, susitant de nombreuses questions bien souvent interonnetées. Son étude
permettra d'établir des liens très rihes entre les diérentes parties des sienes de
l'univers, touhant notamment à l'étude du milieu interstellaire, des hamps ma-
gnétiques ou de l'interation des partiules ave les plasmas, à la modélisation des
4
soures énergétiques telles que les noyaux atifs de galaxie ou les sursauts gamma, à
l'astronomie gamma, la formation des étoiles, à la nuléosynthése spallative, et. En
eetuant plusieurs vols en ballon ave des életrosopes, le sientique Vitor Hess
apporta la preuve, en 1912, que e rayonnement vient de l'espae. Ce rayonnement
fut surnommé "rayonnement osmique" par Robert Millikan en 1925. C'est grâe
à ette déouverte que la physique des partiules expérimentale prit son essor et
son étude a onduit entre 1930 et 1950 à la déouverte du positron, du muon, des
mésons pi et k ainsi que les baryons Σ, Λ et Ξ.
En 1938, Pierre Auger et ses ollaborateurs observèrent des oïnidenes en temps
entre plusieurs déteteurs de partiules séparés de plusieurs mètres. Auger émis
alors l'hypothèse selon laquelle les partiules détetées au sol étaient les onsti-
tuants de gerbes atmosphériques initiées par des rayons osmiques dont l'énergie
peut aller au delà de 1015 eV.
Aujourd'hui, les observations d'évènements autour de 1020 eV restent enore une
énigme. Une partie de la ompréhension des rayons osmiques d'ultra haute énergie
passe par l'étude de leurs interations dans l'espae interstellaire et l'atmosphère.
Majoritairement onstitué de partiules hargées, le rayonnement osmique frappe
l'atmosphère terrestre de manière ontinue. Le ux de partiules hargées qui
heurtent l'atmosphère peut atteindre 1000 partiules/m2s.
Les rayons osmiques peuvent être lassiés en trois types.
 Les RC primaires hargés, sont onstitués d'environ 90% de protons, 9% de
partiules α et le reste par des noyaux atomiques tels que (C, O, N, Mg, Fe,...).
Toutefois, ette omposition varie ave l'énergie, par exemple, à des énergies
de l'ordre de 400 TeV
1
on a environ 12% de protons, 25% de partiules α,
26% de CNO, 15% de Si-S et 21% de noyaux ave Z>17.
 Les RC seondaires, sont onstitués de mésons pi, K et des p,n, et..., ré-
sultant de l'interation des primaires hargés ave des noyaux atomiques de
1
1 GeV= 109eV, 1 TeV= 1012eV, 1 PeV= 1015eV et 1 EeV= 1018eV.
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l'atmosphère terrestre à une altitude moyenne de l'ordre de 20 km.
 Les RC tertiaires, sont onstitués de muons, neutrinos, photons, gerbes éle-
tromagnétiques et des életrons résultant de la désintégration des mésons
hargés et neutres des RC seondaires.
Du point de vue énergétique les rayons osmiques représentent une omposante fon-
damentale de l'univers. Leur densité énergétique est approximativement 1 eV/cm3
omparée à la densité d'énergie de la lumière stellaire qui est de l'ordre de 0.6
eV/cm3. On dispose alors, d'un véritable éhantillon de la matière extraterrestre.
Si aux plus basses énergies, la propagation des rayons osmiques hargés dans les
hamps magnétiques va uniformiser leurs diretions d'arrivée, rendant e rayon-
nement isotrope autour de la terre, aux plus hautes énergies, eux-i vont avoir
une rigidité susante pour permettre de "pointer" leur soure. Cette isotropie de
la diretion d'arrivée rend diile la loalisation des soures et par onséquent il
est diile d'établir l'origine galatique ou extragalatique des rayons osmiques
primaires. L'absene de toute anisotropie dans la diretion de provenane peut être
due à une distribution isotrope des soures, aux eets de propagation dans l'espae
interstellaire ou à un manque de statistique. En eet, en traversant l'espae entre la
soure et la terre, les RC peuvent interagir ave les photons du fond osmologique
et le gaz interstellaire et peuvent subir également des déviations provoquées par les
hamps magnétiques galatiques et extragalatiques.
La problématique des rayons osmiques se présente à la fois sous des aspets théo-
riques, phénoménologiques et observationnels. Des travaux mettent l'aent sur
l'aélération des rayons osmiques, tandis que d'autres se foalisent sur leur pro-
pagation, ou sur leurs interations ave le milieu environnant, depuis leurs soures
jusqu'à l'atmosphère terrestre.
La ompréhension des phénomènes à l'origine de la prodution des rayons os-
miques, les méanismes d'aélération et de propagation dans le milieu interstel-
laire et intergalatique, néessite la onnaissane de leur omposition himique, du
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spetre énergétique, de la distribution du temps et de la diretion d'arrivée.
Peu de questions trouvent leurs réponses sur l'origine des RC, ependant on sait
lairement que eux de haute énergie proviennent de l'extérieur du système solaire.
On ne onnaît pas enore ni les soures responsables de l'émission des RC ni les
méanismes qui favorisent leur aélération à de très hautes énergies (> 1017 eV).
1.2 Spetre énergétique des RC
Plus de 90 années d'observation des rayons osmiques ont permis de onstruire
leur spetre en énergie (gure (1.1)) qui s'étend de manière remarquablement onti-
nue sur environ 13 déades en énergie (entre ∼ 108eV et ∼ 1021) et 32 déades en
ux (entre quelques milliers de partiules par m
2
et par seonde aux basses énergies
et de l'ordre d'une partiule par km
2
et par sièle pour les plus énergétiques).
Cet intervalle étant très large, il parait lairement que pour le ouvrir expéri-
mentalement, l'utilisation de diverses tehniques de détetion est exigée, du petit
déteteur tel que la hambre à émulsion dont l'aeptane est de l'ordre de 0.1
m2 aux grands déteteurs dont la surfae peut atteindre des km2. Tout ela est
également aompagné de nombreux problèmes que e soit au niveau de l'analyse
des données (normalisation des résultats produits par les diérents déteteurs) ou
au niveau de la tehnique expérimentale (détetion des partiules de très hautes
énergies).
En eet le ux diérentiel peut s'exprimer omme une simple loi de puissane [5℄ :
dN
dE
∝ E−γ (1.1)
où E est l'énergie par nuléon de la radiation, γ est l'indie spetral qui dépend de
l'énergie et N est l'intensité des RC.
En eet, le spetre n'est pas un pur spetre de puissane, 'est à dire l'exposant
γ dépend de l'énergie. Pourtant, dans une très large bande d'énergie il s'avère que
7
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Fig. 1.1  Spetre des rayons osmiques (ux en fontion de l'énergie).
En dessus sont indiquées approximativement les régions ouvertes par
les mesures diretes et indiretes.
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l'équation (1.1) donne une bonne approximation du spetre. Comme on peut le voir
sur la gure (1.1) il existe plusieurs régimes de e spetre à savoir :
 En dessous de quelques MeV le ux est dominé par les partiules solaires.
Celles-i onstituent le vent solaire qui inuene les rayons osmiques d'énergie
allant jusqu'à quelques GeV par le biais de la modulation solaire.
 Entre ∼ 0.1 GeV et 100 TeV l'indie spetral est γ ∼ 2.7. Cei est assez bien
expliqué par les méanismes d'aélération lassiques. Il faut ependant tenir
ompte du fait que jusqu'à une énergie de quelques GeV, la loi de puissane
est modiée par la modulation solaire.
 Entre 10
14
eV et 10
18
eV l'indie spetral devient γ ∼ 3.2. La zone située
autour de 3-5×1015 où à lieu le hangement de la pente est appelée genou
(Knee). Dans ette gamme d'énergies les ux sont tellement faibles (de l'ordre
d'une partiule par m
2
et par an) que l'on ne peut plus faire les mesures de
manière direte. On doit alors observer les asades atmosphériques.
 Une autre rupture de pente apparaît à 10
18
eV ommunément appelée la he-
ville (ankle). Celle i marque l'entrée dans le domaine des rayons osmiques
d'ultra haute énergie pour lesquels l'indie spetral se radouit et devient
γ ∼ 2.8. Ii les ux sont tellement faibles (de l'ordre de 1 partiule par km2 et
par sièle) que les résultats expérimentaux sont rares. Ils ne permettent pas à
l'heure atuelle d'élairir le mystère de l'origine de telles partiules. En eet
il parait irréaliste de produire de telles énergies dans les méanismes d'a-
élération lassiques. Une solution pourrait venir d'objets extragalatiques
omme les noyaux atifs de galaxies. Cependant, l'interation de partiules
ave une telle énergie ave les photons du fond osmologique (CMB) devrait
provoquer une perte d'énergie par photoprodution de pions. C'est la ou-
pure appelée GZK [6℄. L'expériene AGASA [8℄ semble voir une anisotropie
et un exès d'évènements au dessus de la oupure GZK par rapport à une
soure extragalatique, e qui n'est pas le as du déteteur HiRes [9℄. En
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tenant ompte des erreurs systématiques importantes, leurs mesures restent
ependant ompatibles et ne fournissent don pas d'indie signiatif. Pour
ommener à lever la voile il faudra attendre d'avoir une bonne statistique
ave l'expériene AUGER [10℄.
Ces hangements peuvent être dus à des modiations substantielles dans les mé-
anismes de prodution et d'aélération des RC de haute énergie, ou être liés à
la propagation du rayonnement osmique dans l'espae. Cette dernière idée a été
développée par le modèle de diusion des RC dans la galaxie dit "leaky box" [11℄.
Selon e modèle, la galaxie est onsidérée omme un réservoir onnant des RC
qui permet à es derniers d'avoir des probabilités non nulles de s'enfuir. En eet,
les partiules produites dans notre galaxie traversent le milieu interstellaire avant
d'atteindre la terre. Ce milieu est onstitué de nuages de gaz neutre et ionisé et
il est aratérisé par un hamp magnétique galatique désordonné B (≈ 3 × 10−6
gauss). Une partiule de harge Z qui traverse es nuages magnétiques subit des
déetions et aura un rayon de ourbure,
R[cm] = E[eV ]/300 · B[gauss]Z (1.2)
Lorsque l'énergie augmente, le rayon augmente, e qui signie que beauoup de pro-
tons (Z=1) atteignent des rayons supérieurs au rayon de la galaxie elle même. Cet
eet tend à les faire disparaître dans l'espae intergalatique et ils ne peuvent plus
par onséquent ontribuer au ux de RC. Naturellement il y a d'autres partiules
qui arrivent d'autres galaxies.
A leur tour, les éléments himiques simples qui onstituent les RC suivent l'al-
lure de la fontion exponentielle. Sur la gure (1.2) [12℄, on présente le spetre
énergétique individuel des noyaux présents dans les RC et qui peut être dérit éga-
lement par une loi exponentielle dNi/dE = KE
−γi
ave γi et K qui hangent selon
que l'énergie soit supérieure ou non à l'énergie du genou.
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Fig. 1.2  Spetre énergétique individuel de l'hydrogène, l'hélium, du ar-
bone et du fer.
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1.3 Composition himique des RC primaires
L'étude de l'abondane relative des éléments du système solaire (basée sur l'ana-
lyse des matériaux terrestres et des météorites et les mesures spetrosopiques des
étoiles tel que le soleil) et elle des isotopes présents dans les rayons osmiques per-
met d'obtenir des informations importantes sur la nature des soures émettries et
sur le mode de propagation de es partiules dans le milieu interstellaire. L'abon-
dane himique des éléments dans les RC est onnue au moins jusqu'à quelques
dizaines de TeV/nuléon à partir des observations perforées au niveau de la haute
atmosphère à l'aide des ballons, des satellites,...). On peut voir sur la gure (1.3)
les abondanes relatives des diérentes espèes dans le rayonnement osmique om-
parées à elles du système solaire [12℄ ; les erles pleins sont relatifs aux données
à basse énergie (70 - 280) MeV/A, les erles vides sont relatifs aux données des
rayons osmiques à haute énergie (1000 - 2000) MeV/A et les losanges pour l'abon-
dane isotopique dans le système solaire [13℄.
On observe une similitude entre les deux ompositions himiques à quelques ano-
malies notoires pour ertains noyaux. Des diérenes apparaissent ependant pour
les éléments immédiatement plus légers que le fer. Le même phénomène touhe
également les éléments (Li, Be et B) pour lesquels les abondanes osmiques sont
beauoup plus importantes. Ce phénomène peut être interprété omme l'existene
de réations de spallation dans le milieu interstellaire. En eet, la fragmentation
d'éléments omme le arbone, l'azote ou l'oxygène (CNO) sur des protons du milieu
interstellaire produit une forte quantité d'éléments plus légers omme le Lithium,
le Béryllium et le Bore enrihissant leurs portions dans le rayonnement osmique.
La omparaison des abondanes entre le CNO et le Lithium, le Béryllium et le Bore
nous renseigne sur la quantité de la matière interstellaire traversées.
Il existe aussi un déit de l'hydrogène et de l'Hélium dans le rayonnement os-
mique par rapport à l'abondane stellaire. Cei peut être du à la diulté d'ioniser
12
Fig. 1.3 Abondane relative des éléments dans le rayonnement osmique
(ligne solide) et dans le système solaire (ligne en pointillée) normalisé
à 100 pour le Si.
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es éléments, les rendant moins disponibles pour l'aélération. On onstate aussi
la présene de l'eet d'appariement dans les deux ompositions. En eet les noyaux
pair-pair sont en général stables et plus abondants.
Certaines de es diérenes peuvent trouver des expliations dans les modèles de
propagations des RC dans le milieu interstellaire. Avant d'atteindre la terre, er-
tains noyaux subissent la fragmentation et produisent des noyaux plus légers. Ce
qu' on observe loalement est onstitué d'une omposante primaire provenant dire-
tement de la soure et d'une omposante seondaire résultant de la fragmentation
de ertains noyaux après interation ave d'autres partiules durant le passage dans
le milieu interstellaire. De e fait, les éléments (Li, Be, B) et (S, Ti, V, Cr, Mn)
peuvent résulter de la fragmentation du (C, O) et Fe respetivement. Cette a-
ratéristique témoigne du rle important de la transformation de la omposition
himique des RC lors de leur propagation à travers l'espae interstellaire et peut-
être au sein des soures (dans la région de la prodution ou de l'aélération des
rayons osmiques).
1.4 Diretion d'arrivée
A faible énergie, les rayons osmiques subissent des déexions de leurs traje-
toires ausées par les hamps magnétiques galatiques et extragalatiques.
Au dessus de 10
19
eV les rayons osmiques sont peu déviés de leur trajetoire par
les hamps magnétiques galatiques et extragalatiques (de l'ordre de quelques de-
grés), leur diretion d'arrivée devrait don pointer vers la soure.
Autour de 10
18
eV, les expérienes AGASA et Fly's Eye ont reporté une anisotropie
en provenane du entre galatique ave un déit orrespondant dans la dire-
tion opposé [19℄[21℄. Au delà de 10
19
eV, les résultats des diérentes expérienes
semblent s'aorder sur une répartition isotrope des rayons osmiques. AGASA a
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notamment déteté une telle répartition ave la présene de trois doublets et d'un
triplets d'évènements dans des erles de diamètres 2.5
◦
. Auun objet astrophysique
n'a été orrélé ave la diretion de es multiplets (gure (1.4))[22℄.
Fig. 1.4  Diretions d'arrivée, en oordonnées équatoriales, des rayons
osmiques au-dessus de 4 10
19
eV enregistrés par AGASA. Les arrés
rouges et les ronds verts représentent les rayons osmiques ayant des
énergies > 10
20
et (4-10) 10
19
eV respetivement. Les erles plus grands
indiquent les multiples (triplets en mauve). Ces évènements ont été en-
registrés par le réseau d'AGASA de 20 km
2
entre 17 février 1990 et le
31 juillet 2001, les angles zénithaux sont inférieurs à 45
◦
.
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1.5 Soures et méanismes d'aélération des RC
La densité d'énergie totale des RC mesurés au-dessous de l'atmosphère est domi-
née par les partiules ave des énergies entre 1 et 10 GeV. A des énergies au-dessous
de ∼ 1GeV les intensités sont temporellement orrélées ave l'ativité solaire, e
qui est une évidene direte pour une origine solaire. A des hautes énergies le ux
observé montre une anti-orrélation temporelle ave une ativité solaire, indiquant
une origine à l'extérieur du système solaire. Plusieurs arguments tels que la ompo-
sition, la prodution des rayons osmiques seondaires suggèrent que la quantité de
RC entre 1GeV et au moins jusqu'à la région du genou est onnées dans la galaxie
et qui est probablement produite dans les restes de supernova (SNRs). Entre le
genou et la heville la situation est moins laire. Finalement, au delà de ∼ 10EeV ,
les RC sont généralement supposés être d'origine extragalatique, ei est dû à leur
isotropie apparente.
1.5.1 Méanismes d'aélération des RC hargés
De nombreux modèles tentent d'expliquer l'observation des rayons osmiques
au delà de 10
15
eV en introduisant des méanismes d'aélération qui permettent
aux partiules d'atteindre des énergies très élevées.
La forme lisse du spetre évoquée plus haut laisse penser qu'il existe un nombre
réduit de types de soures. Il existe aujourd'hui un sénario assez ommunément
aepté pour rendre ompte des aratéristiques du rayonnement osmique jus-
qu'en dessous du genou. Les supernovae jouent ii un rle prépondérant. Celles-i
représentent un moyen simple d'éjeter des partiules relativistes dans le milieu
interstellaire. Les abondanes relatives dans le rayonnement osmique orrespon-
draient ainsi de manière assez naturelle aux abondanes stellaires.
Maintenant que l'on dispose d'une soure, il faut aélérer es partiules de manière
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à obtenir le spetre observé. E. Fermi proposa en 1949 [14℄ un méanisme où les
partiules diusées de manière stohastique sur les irrégularités magnétiques d'un
nuage de gaz en mouvement à une vitesse V par rapport à la soure gagnent sta-
tistiquement une énergie proportionnelle à (V/c)2 à haque ollision [15℄, où  est
la vitesse de la lumière. C'est e qu'on appelle le méanisme de Fermi du seond
ordre. L'intérêt est que ela onduit naturellement à un spetre diérentiel en loi de
puissane. Étant donné que les vitesses très faibles des nuages de gaz interstellaire
et la faible densité de eux-i, l'eaité du méanisme est insusante. Quand on
onsidère le même phénomène, mais dans des ondes de ho, on obtient un gain
d'énergie en V/c où V est maintenant la vitesse du front de l'onde de ho. C'est
le méanisme de Fermi du premier ordre. Celui-i onduit naturellement à une loi
de puissane ave un indie spetral de -2. Ces ondes de ho apparaissent naturel-
lement lorsque la matière éjetée par une supernova renontre le gaz environnant.
De plus, les supernovae sont assez fréquentes et énergétiques pour maintenir la den-
sité loale d'énergie ontenue dans le rayonnement osmique. Cette dernière peut
être obtenue à partir du ux observé et est approximativement ρE = 1eV/cm
3
. Si
l'on onsidère un temps de onnement des partiules dans la galaxie τ =∼ 107 ans
on obtient une puissane d'injetion néessaire :
Q =
∫
Vgalaxie
ρE
τ
dV ∼ 5.540erg.s−1 (1.3)
où Vgalaxie est le volume de la galaxie. Compte tenu de l'estimation de la puissane
fournie par les ondes de ho de supernova, ela ne requiert qu'une eaité de
quelques pour-ents pour le méanisme d'aélération [16℄.
Pour expliquer l'allure du spetre énergétique à très haute énergie, le modèle d'a-
élération direte a été proposé. Dans e as, l'aélération est rapide et due à
l'existene d'un hamp életromagnétique intense. Ainsi, un pulsar par exemple est
le siège, à sa surfae, de puissantes indutions magnétiques dues à la rotation rapide
de la matière ondensée. Dans e as les partiules peuvent être produites et aé-
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Fig. 1.5  Émission d'un pulsar (modèle du rotateur oblique).
lérées grâe à la fore életromagnétique induite(FEM). L'énergie aquise dépend
du rayon de l'objet en rotation (R), du hamp magnétique (B) à la surfae et de la
fréquene de révolution (f). D'après le modèle du rotateur oblique [17℄, les pulsars
sont interprétés omme étant des étoiles à neutrons en rotation autour d'un axe
qui n'est pas aligné ave l'axe magnétique. Les partiules hargées sont produites
par extration à la surfae puis aélérées par la FEM qui se rée. A travers le
rayonnement synhrotron elles émettent des γ. De ette manière l'émission peut
être observée seulement lorsque le ne formé des deux axes est orienté vers la terre
(gure (1.5). Il faut signaler que e méanisme peut expliquer l'émission des rayons
gamma ayant des énergies de l'ordre du MeV ; par ontre il ne peut expliquer elle
des rayons gamma de haute énergie.
Ce méanisme présente quelques problèmes : d'une part, l'aélération des parti-
ules dépend naturellement de la distane à laquelle l'inuene du hamp magné-
tique esse et d'autre part, il ne onduit pas d'une manière laire à la forme du
spetre énergétique observé.
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Aélérateurs osmiques des partiules
De manière générale pour être aélérées aux plus hautes énergies, les partiules
doivent rester onnées dans le site aélérateur pour pouvoir interagir ave elui-i.
Le onnement d'une partiule dans un ertain site d'aélération va dépendre de
l'intensité du hamp magnétique que elui-i ontient. En omparant le rayon de
Larmor rL de ette partiule à la taille L de l'objet astrophysique qui ontient le
hamp B, il est possible d'estimer l'énergie limite El jusqu'à laquelle la partiule de
harge Ze va pouvoir être aélérée, avant de pouvoir s'éhapper :
rL =
E
Z e c B
≥ L⇒ El >≈ Z B
1µG
L
1kpc
EeV (1.4)
Cette équation va nous permettre de dessiner un diagramme dit de Hillas [18℄, qui va
représenter les sites supposées apables d'aélérer des partiules selon leur hamp
magnétique et de leur taille. La partiule est aélérée tant qu'elle est onnée dans
le site, la ondition d'aélération est don :
B(µG)L(kpc) > E(EeV )/Z (1.5)
Cela se traduit sur le diagramme (gure 1.6) par des soures potentiellement aé-
lératries qui doivent se trouver au-dessus des lignes représentées.
Il faut don un ompromis entre le hamp magnétique qui doit être susamment
grand pour onner les partiules dans le site aélérateur, et la taille de e dernier
qui doit également être susamment grand pour que les partiules gagnent as-
sez d'énergie avant de s'éhapper. Cela restreint déjà les types d'objets andidats.
Certains d'entre eux sont déjà éartés à ause de leur petite taille. Une exeption
à ette règle et un des andidats les plus sérieux à l'aélération des RC d'ultra
haute énergie sont les étoiles à neutrons (pulsars), qui ompensent leur petite taille
(quelques km) par des hamps magnétiques très intenses. Les restes de supernovae
sont également exlus à ause de leur hamp magnétique trop faible. Les objets
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extragalatiques semblent les andidats les plus sérieux, omme les noyaux atifs
de galaxies, les lobes de radio galaxies et les sursauts gamma. Dans le as où les
rayons de Larmor sont plus grands que la taille de la Galaxie, 'est une raison qui
favorisent l'hypothèse de la nature extragalatique des rayons osmiques au delà de
la heville.
1.5.2 Soures des γ de haute énergie
Les partiules neutres telles que les γ et ν de très haute énergie onservent la
diretion de la soure et fournissent des informations préises sur la position de la
soure émettrie. Les neutrinos peuvent être détetés par des expérienes souter-
raines grâe à la détetion des muons produits par les interations de e ν ave la
rohe de ouverture. Les γ peuvent être détetés par des déteteurs à la surfae
EAS "Extensive Air Shower" en étudiant les gerbes életromagnétiques en asade.
Les γ de haute énergie sont due probablement aux interations des protons ave
le milieu environnant d'une étoile à neutrons. Les protons aélérés, selon les mo-
dèles ités préédemment, jusqu'aux hautes énergies peuvent interagir ave l'étoile
aompagnatrie et le milieu interstellaire et donnent naissane aux pio qui se désin-
tègrent en deux γ. Des pi± sont également produits et donnent après désintégration
des ν et µ.
Parmi les soures de γ de haute énergie nous itons les pulsars, qui émettent des γ
dans la bande d'énergie (1-100)TeV, dans la bande des rayons X nous trouvons le
pulsar Crab assoié à la nébuleuse Crab et Vela [20℄.
Les systèmes binaires peuvent également être responsables de l'émission des γ de
haute énergie. Un système binaire est déni omme une étoile à neutrons en rota-
tion autour de l'étoile massive dite "aompagnatrie". Parmi les soures qui ont été
signalées omme émettries dans les bandes γ et X nous itons Cyg-X3 et Herule
X-1.
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Fig. 1.6  Diagramme de Hillas : les sites sont lassés en fontion de leur
taille et de leur hamp magnétique. Les soures au-dessus des diérentes
lignes peuvent potentiellement aélérer les partiules indiquées.
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1.6 Interation des RC ave l'atmosphère
Dés leur arrivée à la haute atmosphère, les RC interagissent ave les noyaux de
e dernier donnant naissane à un grand nombre de partiules seondaires, essen-
tiellement des mésons, qui peuvent ré-interagir ou se désintégrer dans l'atmosphère.
En interagissant ave les noyaux de l'atmosphère, es hadrons produisent d'autre
partiules en induisant une asade formée de photons, d'életrons et de hadrons.
Sur la gure (1.7), nous donnons une représentation shématique des proessus d'in-
teration d'un rayon osmique primaire ave un noyau atomique dans l'atmosphère.
Une asade est formée :
 d'une omposante életromagnétique provenant de la désintégration rapide
des pi◦ en photons ; haque photon engendre à son tour une asade életro-
magnétique seondaire par l'intermédiaire des eets de réation de paires et
de bremsstrahlung, pour haque interation du RC primaire hargé, plus du
tiers de l'énergie est absorbé par la omposante életromagnétique
 d'une omposante hadronique onstituée prinipalement de pions et kaons
hargés qui se désintègrent pour atteindre le sol sous forme de muons et de
neutrinos.
Dans notre travail on s'intéresse à la omposante muonique. Cette dernière joue un
rle important dans l'étude des rayons osmiques. Les muons ont une petite setion
eae d'interation, ils interagissent faiblement et peuvent passer librement entre
les noyaux atmosphériques et nissent par disparaître en se désintégrant. Leur vie
moyenne est de 2.2× 10−6 s. En eet, les muons sont traditionnellement appelés la
omposante pénétrante des rayons osmiques, ils onstituent la omposante domi-
nante des RC au niveau de la mer et ils peuvent être détetés failement par des
déteteurs souterrains
En eet, les protons et les neutrons interagissent fortement et ne peuvent traverser
une longue distane dans l'atmosphère, les noyaux lourds fragmentent par ollisions
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Fig. 1.7  Représentation shématique d'une gerbe produite par ollision
d'un rayon osmique ave les noyaux atmosphériques.
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ave les noyaux de l'air, les életrons et les photons subissent intensivement les pro-
essus életromagnétiques de perte d'énergie et atteignent le niveau de la mer en
nombre réduit ; enn toutes les partiules ayant une vie moyenne inférieure à 10−10 s
se désintègrent dans la région de la haute atmosphère. Seuls les neutrinos arrivent en
nombre élevé, mais à ause de leur faible setion eae d'interation ils ne peuvent
être détetés aussi failement que les muons par des déteteurs souterrains.
1.6.1 Prodution des µ lors d'une asade hadronique
Les muons osmiques sont produits à la suite de la désintégration des pions et
des kaons hargés qui ont été générés à leur tour par l'interation des RC primaires
ave les noyaux atmosphériques. La vie moyenne des pions est 2.6 × 10−8 s, elle
des kaons est 1.2 × 10−8s. Les prinipaux modes de désintégration et les rapports
d' embranhement sont les suivants :
pi+ → µ+ + νµ pi− → µ− + ν¯µ 99.98770%
K+ → µ+ + ν K− → µ− + ν¯µ 63%
K+ → pi+ + pi0 K− → pi− + pi0 21.%
Les muons de basse énergie sont générés durant la dernière phase de développe-
ment de la asade. Ceux de haute énergie, sont produits durant la phase initiale
de la réation de la asade, sont généralement très pénétrants et ontiennent des
informations sur les primaires qui les ont générés.
Une étude inématique simple dans le système du entre de masse (CM) puis
dans le système du laboratoire (SL) de la désintégration pi → µ+ν permet d'obtenir
l'expression de l'énergie moyenne du muon dans le (SL) en fontion de l'énergie du
24
pi, ESLpi , et de son angle d'émission par rapport à la diretion initiale du pion.
ESLµ = E
CM
µ /
√
1− v2pi/c2 (1.6)
ave ECMµ ≈ 109.7MeV .
où enore
ESLµ = E
CM
µ γ
SL
pi = E
CM
µ .E
SL
pi /(mpic
2) = 0.78 · ESLpi (1.7)
L'angle moyen par rapport à la diretion du pi ave lequel est émis le muon dans le
(SL) est de l'ordre de 10−3 radian (qui peut être onsidéré en première approxima-
tion égal à 0). Cei permet d'admettre que le muon onserve la diretion du pion
initial. Un raisonnement analogue peut être fait également pour la désintégration
des K.
1.6.2 Prodution des µ lors d'une asade életromagnétique
Les γ de haute énergie interagissent ave l'atmosphère terrestre pour donner
une asade életromagnétique. Le proessus de photoprodution peut également
avoir lieu ave une faible probabilité selon :
γ + noyau→ hadrons(pi,K...) (1.8)
Par la suite les pi et K se désintègrent pour donner des µ et des ν. La setion eae
de e proessus a été mesurée par des expérienes utilisant des aélérateurs jusqu'à
des énergies ≈ 20 GeV des photons inidents. Au delà de la résonane, (0.1 - 0.8)
GeV, ette setion eae est de l'ordre de 100 µb/nuléon et augmente légèrement
pour des énergies supérieures à 10 GeV [23℄. Cependant il a été remarqué que dans
le as de l'interation γp, l'extrapolation des données des setions eaes aux
faibles énergies peut sous-estimer la probabilité de prodution des µ.
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La probabilité qu'un γ produise un hadron au lieu de la réation d'une paire
e+e− à une énergie ∼ 20 GeV est donnée par le rapport des setions eaes des
deux proessus [13℄ :
Pγµ =
σγ→hadron
σγ→e+e−
≈ 2.8× 10−3 (1.9)
La probabilité de prodution de hadron au lieu de la réation de paires est de l'ordre
1/300. Les µ sont aussi rées par la prodution de paires µ± mais en petite quantité.
La setion eae de e proessus est donnée par :
σγ→µ+µ− = σγ→e+e−(
m2µ
m2e
) ≈ 2× 10−5 · σγ→e+e− (1.10)
Les asades életromagnétiques rihes en muons et qui ont été observées par er-
taines expérienes peuvent trouver leur expliation dans une grande setion eae
de photoprodution, autrement il est diile de donner une justiation à es ré-
sultats.
Il faut signaler enn que pour avoir un µ de 1.4 TeV (énergie minimale qu'un
µ doit avoir pour atteindre MACRO) (voir i-après 1.6) le γ primaire doit avoir
environ 300 TeV, alors que pour une asade hadronique il faut 20 TeV.
1.7 Perte d'énergie des muons dans la rohe de
MACRO.
Les muons très énergétiques réussissent à traverser la rohe de ouverture sous
laquelle est installé un déteteur omme MACRO. En traversant une épaisseur X,
les µ perdent de l'énergie d'une manière ontinue ou disrète.
Cette perte d'énergie peut avoir lieu suivant 4 méanismes possibles : ionisation,
Bremsstrahlung, prodution direte de paires et interations életromagnétique ave
les noyaux.
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La perte d'énergie moyenne peut s'érire :
(
dE
dx
)
totale
=
(
dE
dx
)
ion
+
(
dE
dx
)
brem
+
(
dE
dx
)
p
+
(
dE
dx
)
nucl
(1.11)
La perte d'énergie par ionisation domine aux faibles énergies, alors que les autres
méanismes sont importants à des énergies supérieures au TeV.
Dans le as de l'ionisation, la perte d'énergie est un proessus ontinu qui peut
être dérit par l'équation :
(
dE
dx
)
ion
= −[1.9 + 0.08 ln(Emax/mµc2)] (1.12)
Emax est l'énergie maximale transférée à un életron du milieu et qui est donnée
par :
Emax =
E2µ
Eµ + 0.5m2µc
2/me
(1.13)
La relation (1.12) peut être approximée par
(
dE
dx
)
ion
= −α (1.14)
où α ≈ 2.0 MeV/g.cm2.
En e qui onerne la perte d'énergie par Bremsstrahlung, la setion eae
varie omme dσ/dv ≈1/v où v est la fration d'énergie édée par le muon au photon
durant le proessus radiatif. La setion eae de réation de paires se maintient
toujours nie et déroît rapidement, après avoir atteint le maximum pour des v
voisins de la limite inématique vmin = 4me/4Eµ, omme 1/v
3
. En négligeant les
utuations pour es deux proessus disrets de la perte d'énergie des µ, on obtient
les ourbes de perte d'énergie orrespondant aux divers proessus et à l'ensemble
(voir gure (1.8) [13℄). On onstate l'allure onstante de la perte d'énergie par
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Fig. 1.8  Courbes de perte d'énergie des muons en fontion de l'énergie
dans la rohe standard.
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ionisation alors que les deux autres méanismes roissent en fontion de l'énergie
selon une forme logarithmique.
La perte d'énergie totale est paramétrisée par :
(
dE
dx
)totale = −α− E
x0
(1.15)
ave x0 ≈ 2.5× 105g/cm2 dans la rohe.
Une estimation de l'énergie minimale qu'un µ doit avoir à la surfae pour at-
teindre une profondeur X est [13℄
Emin0 = Ec(e
X
x0 − 1) (1.16)
Ec est appelée énergie ritique et orrespond à la valeur pour laquelle les pertes
d'énergie par bremsstrahlung deviennent plus importantes que elles par ionisation.
Les muons qui se propagent dans la rohe ont Ec ≈ 500GeV . Dans le as de
MACRO, pour traverser la rohe de ouverture (3500 m.w.e.)
2
, les muons doivent
avoir une énergie minimale de 1.4 TeV à la surfae, e qui orrespond à des primaires
d'énergie 20 TeV. A ette profondeur le ux des µ atmosphériques se réduit d'un
fateur 10
6
par rapport à elui à la surfae ('est à dire 100 µ/cm2s).
1.8 Tehnique de détetion des rayons osmiques
Les méthodes expérimentales développées par les physiiens depuis près d'un
sièle pour étudier le rayonnement osmique sont onditionnées par le type de par-
tiule que l'on herhe à déteter, mais surtout par la valeur du ux à l'énergie
onsidérée (voir gure (1.9)). Pour des énergies inférieures à une entaine de TeV,
2
1 m.w.e (1 meter of water equivalent) est une notation utilisée pour exprimer la profondeur
des laboratoires souterrains en mètre d'eau équivalent ; (1 m.w.e= 1 hectogramme/cm2).
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le ux est susamment élevé pour qu'un détetion direte des partiules soit pos-
sible (∼ 10 partiules/m2/sr/s à 100 GeV). Au dessus de l'atmosphère les déteteurs
sont installés dans des ballons atmosphérique, ou sur des satellites. Les déteteurs
utilisés sont soit passifs tels que les hambres à émulsion, les lms de rayons X et
des déteteurs à trae nuléaires, soit atifs tels que : les alorimètres, les ompteurs
à sintillation et les ompteurs Cherenkov.
Pour les énergies supérieurs à quelques entaines de TeV le ux des RC est plus
faible (inférieur à quelques partiules/m
2
/sr/an). Cei néessite une importante
surfae de détetion, e qui est problématique pour des expérienes embarquées et
exposées pour de brèves périodes de temps (un à trois jours dans le as des bal-
lons). La détetion direte des partiules n'est plus possible et l'étude des RC ne
peut se faire qu'à partir du sol en utilisant des déteteurs de grandes surfaes et
qui sont exposés pour de longues périodes. Les expérienes souterraines, omme
MACRO, détetent la omposante muonique (voir 2.1). Sur les sommets des mon-
tagnes sont plaés des expérienes "EAS" qui étudient les asades életromagné-
tiques produites par des RC primaires d'énergies variant de 10
14
à 10
20
eV. Parmi
les déteteurs disposés au sol, nous itons l'expériene Auger, 'est un déteteur
Hybride utilisant des propriétés de la gerbes pour en analyser les aratéristiques
et remonter au rayon osmique initial.
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Fig. 1.9  Shéma indiquant le domaine d'appliation des diérentes mé-
thodes de détetion des rayons osmiques. Un ordre de grandeur du ux
est indiqué en fontion de l'énergie.
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Chapitre 2
L'expériene MACRO
2.1 Introdution
Atuellement, la physique des aélérateurs nous permet d'atteindre des éner-
gies de l'ordre de 14 TeV dans le entre de masse. Ce seuil est assoié aux partiules
supersymétriques ou à des onstituants des quarks et des leptons ; ei pourra être
vérié dans l'avenir ave des aélérateurs puissants tel que le grand ollisionneur
de hadrons LHC (Large Hadron Collider) au CERN. Un deuxième seuil pourrait
être assoié à la grande uniation qui se propose d'interpréter les trois interations
életromagnétique, nuléaire forte et faible et pouvant se manifester à des énergies
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de l'ordre de 1014eV . Parmi les onséquenes de es théories, la désintégration du
proton et l'existene de ertaines partiules exotiques tel que les monoples ma-
gnétiques, les nuléarites, et.... L'observation de telles partiules ne peut se faire
auprès des aélérateurs. Dans e as, les expérienes sans aélérateurs, en parti-
ulier les expérienes souterraines, jouent un rle très important pour la reherhe
des partiules traes et la violation de ertaines lois de onservation.
Les expérienes souterraines sont souvent installées dans des sites miniers ou dans
des tunnels, la rohe ouvrant l'expériene joue le rle de ltre qui absorbe les par-
tiules hargées des RC dont le nombre est élevé au niveau du sol et peuvent rendre
impossible la détetion des évènements peu fréquents. Les expérienes souterraines
sont nombreuses et sont destinées à diérents sujets de reherhe en physique fon-
damentale. Néanmoins on peut les diviser en deux types, d'une part elles qui se
basent sur l'étude des rayons osmiques et d'autre part elles qui ne dépendent pas
de es derniers.
Les expérienes souterraines qui ne sont pas destinées à l'étude des rayons os-
miques s'intéressent généralement aux problèmes de violations des nombres lepto-
nique ou baryonique en partiulier la désintégration du proton [24℄.
Les expérienes souterraines basées sur les informations fournies par l'étude des
rayons osmiques ont pour objetifs de résoudre les problèmes relatifs :
1. à l'astrophysique tel que :
 l'étude de la omposition et du spetre énergétique des RC
 l'étude de la variation temporelle et spatiale des RC, reherhe des soures
pontuelles et détetion des neutrinos de l'eondrement gravitationnel.
 l'étude des neutrinos atmosphériques et leur osillation.
2. aux partiules élémentaires et à la reherhe des partiules exotiques telles
que les monoples magnétiques, les nuléarites, les Q-balles, les WIMPs, les
partiules supersymétriques, et...
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En général le nombre d'évènements attendus est très petit e qui néessite des
déteteurs assez massifs et volumineux.
Les déteteurs souterrains utilisés sont : les sintillateurs liquides, les déteteurs
Cherenkov à eau , les alorimètres ave reonstrution de traes, les tubes à streamer
et les déteteurs plastiques. Pour l'étude des RC de haute énergie (astronomie des
muons et des neutrinos), on hoisit généralement un des trois premiers types de
déteteurs ou la ombinaison de deux d'entre eux, an d'augmenter la surfae de
détetion et d'avoir une bonne résolution spatiale. Dans le as de l'étude de la
désintégration du proton, la ompétition se fait entre les déteteurs Cherenkov à
eau et les alorimètres.
Parmi les laboratoires souterrains nous itons : Le laboratoire Baksan en Rus-
sie, l'expériene Homestake, l'expériene IMB et Soudan 1-2 aux Etats Unis, l'ex-
périene NUSEX sous le Mont Bla en Frane, l'expériene Kolar Gold Field en
Inde, l'expériene Kamiokande et super-Kamiokande au japan enn le laboratoire
de Gran Sasso en italie.
2.2 Généralités sur le Laboratoire National du Gran
Sasso (LNGS)
Le Laboratoire National du Gran Sasso est onsidéré parmi les plus grands la-
boratoires souterrains du monde, il est destiné à la reherhe en physique nuléaire,
en physique des partiules élémentaires et en astrophysique. Il omprend plus d'une
dizaine d'expérienes qui s'intéressent à diérents sujets de reherhes [27℄.
Le LNGS est situé sous la haîne montagneuse du Gran Sasso au entre d'Italie
dans le tunnel autoroutier qui lie Rome à Teramo (voir gure (2.1)). La latitude
et la longitude du LNGS sont respetivement 420 27′ 09” Nord et 130 34′ 28” Est ;
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L’Aquila Teramo
HallC
Hall B
Hall A
Fig. 2.1  Vue générale du laboratoire souterrain. L'expériene MACRO
est loalisé dans le Hall B du laboratoires Gran Sasso.
l'altitude est d'environ 963m par rapport au niveau de la mer.
La rohe ouvrant le laboratoire est onstituée de alaire ave une densité de
2.71 ± 0.05g/cm , un numéro atomique moyen 11.4 ± 0.2 et un poids atomique
moyen de 22.9± 0.4 ; l'épaisseur moyenne de la rohe est de l'ordre de 1400 m. Un
muon arrivant au sommet de la montagne doit avoir au minimum une énergie de
1.4 TeV pour arriver au laboratoire souterrain [28℄.
Le LNGS ontient trois grands Halls ayant haun une dimension approximative
de 100m x 17m x 17m [24℄.
2.3 Généralités sur le déteteur MACRO
MACRO (Monople Astrophysis and Cosmi Ray Observatory) [29℄ est situé
au Laboratoire National du Gran Sasso (LNGS), il a été onsidéré omme étant
un des plus grands déteteurs souterrains du monde [30℄. Il a été réalisé en tenant
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ompte des objetifs exigeants : une aeptane susamment grande pour le ux
de partiules détetées, des tehniques de détetion variées (Sintillateur liquide,
tube à streamer (TS) et le déteteur CR39) assurant une bonne résolution et une
grande eaité pour l'identiation des diverses partiules, et enn un système
d'aquisition performant.
Il a permis d'étudier diérents thèmes de reherhes.
MACRO est un déteteur à grande surfae d'une longueur de 76.7 m, d'une
largeur de 12 m et d'une hauteur de 9.3 m. Il est onstitué de six supermodules
(SM) plaés l'un à té de l'autre (gures (2.2) et (2.3)). Les six (SM) ont une
struture identique. Un SM a une dimension de l'ordre de 12 m × 12 m × 9.3 m
et il est formé de deux parties [31℄.
Les deux modules sont séparés par une distane de 30 m qui est oupée en
partie par le matériel supportant le déteteur.
La partie inférieure est formée de deux plans horizontaux de sintillateurs li-
quides séparés entre eux de 4.8 m par dix plans de tubes à streamer limités. Entre
les plans des tubes à streamer on trouve 60 m d'absorbant, servant à éliminer le
fond dû au rayonnement γ mous qui peuvent produire l'eet ompton et de reon-
naître les muons ayant une énergie > l GeV. Au milieu de haque SM il y a un plan
de déteteurs nuléaires solides à traes (CR39). Ce dernier est plaé également sur
la partie latérale Est et frontale Nord.
An d'augmenter l'aeptane du déteteur, les parois latérales et frontales sont
onstituées de six plans de tubes à streamer et un plan de sintillateurs. Il faut noter
que haque supermodule peut fontionner indépendamment des autres, permettant
la ontinuité d'aquisition des données même durant la réparation d'une partie du
déteteur.
La partie supérieure de MACRO est appelée "attio" plaée à une hauteur de
4.8 m par rapport la partie inférieure. Elle est formée d'un plan de sintillateurs
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horizontaux ave deux plans de tubes à streamer au dessus et deux autres au
dessous. Comme pour la partie inférieure, L'attio a également des sintillateurs
vertiaux et des tubes à streamer latéraux. L'életronique et le système d'aquisition
des données sont situés entre la partie inférieure et l'attio omme 'est indiqué sur
la gure (2.3).
A l'intérieur de MACRO est installé un déteteur à rayonnements de transition
(TRD), e module à pour objetif de mesurer l'énergie des partiules hargées qui
le traversent.
2.4 Les déteteurs onstituant MACRO
Le déteteur MACRO est onstitué de divers subdéteteurs, (sintillateurs,
tubes à streamer limités et le déteteur plastique à traes (CR39)). Dans e pa-
ragraphe, on va donner une desription de es déteteurs ainsi que leur mode de
fontionnement et leurs ontributions à la détetion des diérentes partiules.
2.4.1 Desription des sintillateurs liquides
Le rle des sintillateurs dans l'expériene MACRO onsiste à mesurer la perte
d'énergie, le temps de vol, la diretion et l'instant d'arrivée des partiules en plus
de la détetion des neutrinos de l'eondrement gravitationnelle.
MACRO ontient 294 ompteurs horizontaux et 182 ompteurs vertiaux. La
masse totale du liquide sintillant est 600t. La partie inférieure du système de
sintillateurs de MACRO de haque SM ontient 32 ompteurs horizontaux et 21
vertiaux. Chaque ompteur a une longueur de 12m dont 11m rempli d'un liquide
sintillant transparent.
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Fig. 2.2  Vue générale de l'expériene MACRO.
La gure (2.4) donne une vue horizontale et vertiale des sintillateurs horizontaux.
Le sintillateur est onstitué d'un réipient en PVC rempli de liquide sintillant,
dont les parois internes sont enveloppées d'une ouhe de FEP-Teon an que es
parois deviennent totalement rééhissantes. Le liquide sintillant a la omposition
suivante [32℄ :
 96.4% d'huile minérale ave peu de parane.
 3.6% de pseudoumène.
 1.44 mg/l de bis-MSB.
 1.44 g/l PPO
La densité de e mélange est de 0.85g/m
2
et une longueur d'atténuation de ∼12m.
L'huile minérale est très laire et a une longueur d'atténuation de 20 m. Le pseudo-
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Fig. 2.3 Vue de la setion transversale du déteteur MACRO où apparaît
tous les onstituants du déteteur ainsi que leurs dispositions.
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Fig. 2.4 Géométrie de l'une des extrémités des ompteurs à sintillation
horizontaux (gauhe) et vertiaux (droite). La partie entrale est remplie
de liquide sintillant qui est vue par des PMT.
umène est un omposé organique dont la omposition himique est (1,2,4-thriméthyl
benzène) ; le PPO (2,5-diphényl-oxazole) et le Bis-MSB (p-biso-méthylstyrylbenzène).
Les ompteurs à sintillation horizontaux ont une dimension de 12 m × 25 m
× 75 m haun et ils sont mis sur trois plans horizontaux. La lumière produite
dans un ompteur horizontal est reueillie aux extrémités par un ouple de photo-
multipliateurs (PMT) et les signaux issus de es derniers sont additionnés.
Les ompteurs à sintillation vertiaux ont une dimension de 12 m×25 m×50m
et ouvrent les deux plans latéraux et le plan frontal de MACRO. Ces ompteurs
ne ontiennent qu'un seul photomultipliateur à haque extrémité.
MACRO permet de reonstruire l'énergie déposée dans un ompteur ave une
résolution σE/E = 0.3/
√
E (E est exprimée en MeV). La résolution temporelle
est inférieure à 1ns, e qui permet de mesurer le temps de vol des partiules et
de déterminer ensuite leur vitesse. On peut alors distinguer les muons provenant
du haut de eux provenant du bas et qui sont produits lors de l'interation des
neutrinos muonique ave la rohe.
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Les sintillateurs servent également à la détetion des ν¯e produits durant l'ef-
fondrement gravitationnel par l'intermédiaire de la réation
ν¯e + p→ e+ + n (2.1)
dans le liquide sintillant. L'énergie moyenne des antineutrinos de supernovae est
〈E〉 ≈ 12 MeV ar la setion eae de la réation 2.1 roit ave l'énergie de
neutrino. Cette réation sera suivie, après modération du neutron dans le ompteur,
par la réation de apture suivante :
n+ p→ d+ γ (2.2)
ave Eγ = 2.2MeV . Le temps de modération des neutrons est de l'ordre de 10µs et
le temps de apture est 180µs. Le positron donne naissane à un signal de partiule
rapide et permet à l'életronique de diminuer momentanément le seuil du même
ompteur de 5MeV à 1MeV pour un temps de 850µs an de déteter le photon de
2.2MeV . Les deux signaux provenant du positron et du neutron sont les signatures
aratéristique d'un tel événement.
2.4.2 Desription des tubes à streamer limités
Les ompteurs tubes à streamer limités permettent de déteter les partiules
hargées rapides et lentes. Ces déteteurs sont aussi appelés déteteurs à reons-
trution de traes. Ils sont onstitués de ls et de strips. Ces derniers sont inlinés
de 26.60 par rapport aux ls. Les ls permettent la mesure des oordonnées de
la partiule entrante dans le déteteur dans une diretion appelée X, les strips à
leur tour permettent la mesure des oordonnées de la partiule dans une diretion
appelée D [33℄(voir gure 2.5).
Les tubes ontiennent un mélange de gaz onstitué de 72% d'Hélium et de 28%
de n-pentane. Les proportions de ette omposition permettent l'exploitation des
eets Drell et Penning pour la détetion des MMs lents (β = 10−3 − 10−4).
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Fig. 2.5  La struture d'une hambre formée de 8 tubes à streamer ave
les strips qui forment un angle de 26.6
◦
par rapport aux ls.
Les tubes à streamer limités sont des ellules ayant haune une dimension de
3 m × 3 m × 12 m, 8 ellules sont groupées dans une hambre en PVC ayant
une épaisseur de 1.5 mm et une dimension de 25 m × 3 m × 12 m. L'anode
est représentée par un l de 12 m de longueur et 100 µm de diamètre et qui sont
liés aux extrémités à un générateur de haute tension. La athode est sous forme
de graphite ouvrant trois parois internes de la ellule et elle est liée à la terre. La
tension d'alimentation typique des tubes à streamer limités est 4.2 kV.
Pour haque SM il y a 648 unités où sont rangés 5184 ls. Les traes des par-
tiules reonstruites sur les dix plans ont une résolution spatiale sur l'axe des X
relatif aux ls de l'ordre de 1 m, pour l'axe D la résolution relative aux strips est
de l'ordre de 1.2 m. On peut don traer la trajetoire de la partiule qui traverse
les tubes à streamer ave une grande préision 'est pourquoi le système des tubes
à streamer limité est appelé "système de reonstrution de traes".
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Fig. 2.6  disposition du déteteur trak-eth.
2.4.3 Desription du déteteur nuléaire à traes de MA-
CRO
Le rle prinipal du déteteur solide nuléaire à trae de MACRO est la reherhe
des monoples magnétiques (MMs). Il est plaé vertialement sur le front nord et
sur la partie latérale Est et horizontalement au milieu de haque SM inférieur. La
surfae totale oupée est de l'ordre de 1263 m
2
[33℄.
Ce déteteur se trouve rangé en unités de bases. Une unité de base est onstituée
d'un paquet de dimension 25 × 25 m2 et formée de 3 feuilles de Lexan d'une épais-
seur de 0.2 mm, 3 ouhes de CR39 d'épaisseur 1.4 mm et d'une feuille d'aluminium
d'épaisseur 1 mm (voir gure (2.6)). Les paquets sont mis sur des hariots mobiles
en plastique an de failiter le retrait si un évènement est andidat à être un MM
par les sintillateurs et/ou les tubes à streamer limités. D'autre part le CR39 peut
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être utilisé omme déteteur passif sans avoir reours aux triggers.
C'est un déteteur plastique isolant, ayant pour formule himique CH12H18O7,
qui peut être utilisé dans plusieurs expérienes en physique, en partiulier la déte-
tion des MMs [34℄, reherhe des partiules ayant des harges frationnelles, l'étude
de la setion eae de fragmentation des ions relativistes [35℄ et la mesure de la
onentration du radon [36℄.
La résolution en harge du déteteur CR39 est de l'ordre de a = 0.16e pour
le balayage d'une seule surfae. Pour dix mesures sur dix surfaes suessives a =
0.05e pour z = 6 et a = 0.07e pour z > 16. Cette résolution peut être onsidérée
omme étant la meilleure omparée à elles des autres déteteurs atifs.
Le déteteur CR39 est sensible à la perte d'énergie restreinte (REL) qui repré-
sente la fration d'énergie onentrée dans un ylindre de 0.01 µm autour de la
trae. La REL représente don une partie de la perte d'énergie totale, l'autre partie
d'énergie est perdue sous forme de rayonnement δ d'énergie supérieure à une va-
leur spéique dépendant du type du matériel utilisé. Pour le déteteur CR39 ette
énergie spéique est de l'ordre de 200 eV. Le rayonnement δ dépose son énergie
loin de la trajetoire de la partiule et ne peut don pas partiiper à la formation
de la trae.
Le méanisme de formation de la trae latente dépend de la partiule nu-
léaire hautement ionisante. Un ion de numéro atomique Z, en traversant un milieu
ondensé se omporte omme une partiule de harge eetive positive [37℄ :
Zeff = Z
√
[1− exp(−130β/Z2/3)] (2.3)
si v est élevée, on a Zeff ∼ Z.
Cela va produire une rupture au niveau de la haîne moléulaire et à la produ-
tion de radiaux libres interagissant himiquement. Les életrons de haute énergie
ne ontribuent pas à la formation de la trae mais ontribuent seulement à la perte
d'énergie dans un diamètre de ∼100 µm de la trajetoire de la partiule.
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2.4.4 Système d'aquisition des données de MACRO
Le système d'aquisition des données de MACRO est un ensemble de alula-
teurs permettant la liaison à grande distane, la leture des données relatives aux
évènements ainsi que le ontrle du déteteur.
L'aquisition est assurée par un réseau de six mirovax et d'un vax entral. Les
mirovax et le vax entrale sont liés par un réseau ETHERNET. Les mirovax
fontionnent ave un système opératif VAXELN alors que le vax entral qui est un
VAX 4000/5000 fontionne ave le système opératif VAX/VMS.
Le système VAXELN optimise des opérations temporelles et permet l'éhange ra-
pide et l'ériture des messages entre les diérents onstituants du réseau. Les mi-
rovax assurent le bon fontionnement du déteteur, lisent et préséletionnent les
évènements avant de les transmettre au vax entral. Ils sont branhés en parallèle
ave les parties életroniques de l'appareillage à travers une interfae de modules
CAMAC et VME. Ils s'oupent d'autre part des opérations périodiques de alibra-
tions des TS et sont aetés à ertains ontrles du fontionnement de l'appareil.
Les trois premiers mirovax ontrlent les informations des SM groupés en deux,
les trois autres enregistrent les informations relatives aux neutrinos des supernova.
Le système opératif VAX/VMS qui gère le VAX entral joue le rle de serveur
NETWORK et I/O pour le système opératif VAX/VMS pour le système VAXELN
qui gère les mirovax et les omposants du système VMS. Il onstitue ainsi le sup-
port des histogrammes et rassemble les alarmes des diérents mirovax pour les
mémoriser sur des disques de haute apaité. Il permet aussi la liaison du système
d'aquisition ave l'extérieur par l'intermédiaire de bre optique.
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2.4.5 Contrle spontané d'aquisition
Le système d'aquisition des données utilisé par MACRO est représenté sur la
gure (2.7), il est ontrlé en temps réel par trois prinipaux proessus s'ativant
sous le système VMS/VAX.
 Un programme et un terminal jouant le rle du onsole et à partir duquel
seront exéutées les ommandes de l'initialisation de l'aquisition. Il permet
le ontrle des diverses parties de l'appareil en temps réel (la fréquene des
triggers, les tensions d'alimentation, le temps mort...). On peut également
voir les messages d'erreurs et les alarmes.
 Un programme de présentation des histogrammes : "Histogram Presenter"
permet de voir si toute les omposantes de l'appareil fontionnent normale-
ment en visualisant des histogrammes de fontionnement et omparés à eux
de référene. Parmi les représentations graphiques nous avons le temps de
omptage de haque trigger, le nombre de muons détetés par demi-heure, le
temps de vol et le temps mort de haque mirovax par demi-heure.
 Un système de visualisation de la trajetoire des évènements dans les diérents
plans du déteteur "EVent Display" (EVD). Sur la gure (2.8) on présente
un groupe de muons visualisé par EVD de MACRO.
2.5 Les reherhes en physique fondamentale de
l'expériene MACRO
MACRO a été destiné à la reherhe des monoples magnétiques et des rayons
osmiques omme son nom l'indique. Cette reherhe est tellement variée de telle
sorte qu'il avait plus d'une dizaine de sujets qui ont été traités par les physiiens de
MACRO. Dans ette setion on disute les diérents sujets traités par le déteteur.
46
µVax #1
for  S te l la r
Collapse
µVax #2
for  S te l la r
Collapse
µVax #3
for  S te l la r
Collapse
DEC Bridge
LNGS
LAN
To/From WAN
KAV
30
# 1
VME
Master
Crate
# 1
VME
Supermodule
1,2
CAMAC
Supermodule
1,2
KAV
30
# 2
VME
Master
Crate
# 2
VME
Supermodule
3,4
CAMAC
Supermodule
3,4
KAV
30
# 3
VME
Master
Crate
# 3
VME
Supermodule
5,6
CAMAC
Supermodule
5,6
Ethernet/DECNET
VAX
4000 /500
Fig. 2.7  Système d'aquisition des données utilisé par MACRO.
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Fig. 2.8  Groupe de 10 muons visualisé par EVD du MACRO.
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2.5.1 Détetion des Monoples magnétiques ave MACRO
Dans e paragraphe, on présente les derniers résultats de MACRO onernant
l'aeptane et le ux des MMs [38℄[39℄. Pour ela il existe deux méthodes d'ana-
lyses :
 l'analyse indépendante qui donne les résultats de reherhes onernant haque
déteteur indépendamment de l'autre
 l'analyse ombinée onernant tout MACRO omme un seul déteteur.
Ces études ont été menées pour diérentes vitesses des MMs. Sahant qu'après une
reherhe de plusieurs années auun andidat MM n'a été trouvé, on présente les
limites supérieures sur le ux.
A faibles vitesses, la reherhe des MMs ave les sintillateurs ou les tubes à streamer
est très eae . Par ontre elle est moins eae pour les MMs de grandes vitesses.
Les résultats présentés ii sont relatives au MMs de harge unité. Les résultats
sont valables en onsidérant une setion eae de atalyse inférieure à 10 mb. On
suppose que le ux des MMs est isotrope.
a) Reherhes des MMs ave les sintillateurs liquides :
La reherhe des MMs ave les sintillateurs liquides se fait sur une large gamme
de vitesses ; e qui néessite des méthodes diérentes pour la séletion et l'analyse.
On distingue trois domaines de vitesses pour la reherhe des MMs :
Pour les MMs de faibles vitesses, la perte d'énergie des MMs pour 10−4 < β <
5×10−3 est similaire à elle des protons ayant des vitesses analogues dans le liquide
sintillant. La limite supérieure sur le ux établie pour des vitesses du MM pour
10−4 < β < 10−3 est de 3.4× 10−16 cm−2s−1sr−1 [40℄.
Pour les vitesses moyennes des MMs, la lumière produite par unité de longueur
et le temps de vol pour parourir MACRO sont utilisés en même temps. Dans
ette proédure, le bruit de fond, prinipalement dû à la radioativité naturelle et
aux muons atmosphériques arrêtés dans le déteteur, est omplètement rejeté. La
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limite supérieure sur le ux à 90% CL est 3.2×10−16cm−2s−1sr−1 pour des vitesses
1.2× 10−3 < β < 10−1.
Pour les MMs de grandes vitesses, la lumière produite par perte d'énergie des
MMs de grande vitesse est olletée par les photomultipliateurs. Pour e type
d'analyse le bruit de fond est dû essentiellement aux muons de haute énergie et qui
peuvent être rejeté puisque l'énergie perdue par les muons dans les sintillateurs est
nettement inférieure à elle que perdrait le MM. Cette analyse a permis de xer une
limite supérieure sur le ux et qui est égale à 4×10−15cm−2s−1sr−1 pour β > 10−1.
b) Reherhes des MMs ave les tubes à streamer :
La présene de l'hélium dans les tubes à streamer donne une eaité de 100% vis
à vis de la détetion des MMs en exploitant l'eet Drell et Pening pour les faibles
vitesses. L'analyse est basée sur la reherhe de traes singulières et la mesure de la
vitesse du MM andidat . Seuls les plans horizontaux des tubes à streamer limités de
la partie inférieure de MACRO ont été utilisés dans le trigger. Les plans de la partie
supérieure et les plans vertiaux ont été utilisés pour la reonstrution des traes. La
limite sur le ux obtenue par MACRO pour des vitesses 1.1× 10−4 < β < 5× 10−3
est 8.9× 10−15cm−2s−1sr−1 [33℄.
) Reherhes des MMs ave le CR39
Le CR39 est utilisé dans MACRO omme un déteteur passif pour la détetion des
MMs, il peut être également utilisé pour la onrmation du passage d'un MM une
fois sa détetion est signalée par les sintillateurs et/ou les tubes à streamer limités.
Le CR39 a été soumis à des alibrations ave des ions lents et rapides an de
onnaître sa réponse lors du passage des partiules. La limite supérieure sur le
ux trouvée est 6.8 × 10−16cm−2s−1sr−1 pour des vitesses de l'ordre de β ∼ 1 et
10−15cm−2s−1sr−1 pour des vitesses de l'ordre de β ∼ 10−4.
d) Analyse ombinée
L'analyse ombinée est une analyse faite en utilisant les résultats des diérents
déteteurs onstituant MACRO an d'avoir une limite supérieure ombinée sur le
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ux [41℄.
Cette analyse a été faite pour 2774 jours ave une eaité moyenne de 77% et
une aeptane de 3565m2sr ; la limite sur le ux trouvée est 7.6×10−16cm−2s−1sr−1
pour des vitesses 5×10−3 < β < 0.99. Sur la gure (2.9) on présente la limite supé-
rieure sur le ux des MMs du déteteur MACRO onfrontée aux autres déteteurs.
Fig. 2.9  Limite supérieure sur le ux des MMs à 90%CL ave g = gD,
obtenue par MACRO et par d'autre expérienes.
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2.5.2 Les Neutrinos des rayons osmiques
Les neutrinos sont aratérisés par leur pouvoir de pénétration et leur pro-
pagation en ligne droite (sans subir les modiations dues au hamp magnétique
galatique). Ils peuvent être utilisés omme moyen pour la reherhe de soures as-
trophysiques pontuelles des rayons osmiques. Cei se fait en détetant les muons
du bas issus de l'interation des neutrinos ave la rohe se trouvant au dessous de
MACRO :
νµ +X −→ µ+ Y (2.4)
MACRO peut également mesurer le ux des neutrinos du bas et le omparer ave
les préditions des Monte Carlo an de mettre en évidene l'existene d'un éventuel
déit de es partiules [41℄.
MACRO, grâe aux sintillateurs, est également sensible aux antineutrinos des
supernovae [42℄ [32℄ par l'intermédiaire de leur interation ave les protons libres se
trouvant dans le liquide sintillant suivant la réation suivante :
νµ + p −→ n + e+ (2.5)
Le seuil énergétique de détetion atteint par MACRO est de l'ordre de 7 MeV.
2.5.3 Les muons des rayons osmiques
La omposante muonique est très importante dans les reherhes faites par MA-
CRO. On distingue :
 Temps d'arrivée des muons : l'analyse du temps d'arrivée des muons est
une tehnique permettant d'étudier les diérents méanismes aux quels ont
été exposés les rayons osmiques avant leur arrivée sur terre et les modulations
introduites dans la distribution du temps d'arrivée de es derniers [26℄[43℄.
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 Astronomie des muons : ette analyse porte sur la reherhe des soures as-
trophysiques pontuelles des rayons osmiques, les résultats obtenus onernent
la reherhe de soures pontuelles à travers tout le iel (All Sky Survey) et
l'étude de soures périodiques onnues omme émettries de rayons X telles
que Cyg-X3 et Her -X1 [26℄[43℄.
 Variation saisonnière : il a été montré que la omposante seondaire des
rayons osmiques présente des variations en fontion du temps. Ces variations
sont d'origine météorologique [34℄.
 Ombre de la lune : ette analyse met en évidene un déit des muons
provenant de la diretion de la lune. Elle permet de vérier la préision an-
gulaire du déteteur MACRO. Les résultats obtenus en analysant 30 millions
de muons montrent un déit de l'ordre de 3.7σ [44℄.
 Déohérene : 'est la distribution de la distane de séparation de deux
muons dans le as des évènements multiples. Les données expérimentales ont
été omparées ave le modèle Monte Carlo HEMAS pour le ux des muons
souterrains. Ce qui permet d'examiner les eets systématiques possibles dus
aux inertitudes sur la setion eae d'interation des primaires, la perte
d'énergie dans la rohe et l'eet du hamp géomagnétique [45℄.
 Déorrélation : la fontion de déorrélation des muons dérit la relation
entre la séparation angulaire et spatiale des muons souterrains. Comme pour
la fontion de déohérene, elle est sensible aux prévisions du modèle d'in-
terations des rayons osmiques de hautes énergies et indépendante de la
omposition des primaires [46℄.
2.5.4 reherhe des nuléarites et des WIMPS
L'existene de nouvelle forme de matière stable ontenant un nombre égal de
quarks up (u), down (d) et strange (s) a été proposée par diérents auteurs. Cette
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matière peut avoir des masses allant de quelques GeV à la masse d'une étoile à
neutrons. De Rujula et Glashow ont suggéré que ette matière étrange peut exister
dans les rayons osmiques [79℄. MACRO ave les déteteurs à sintillation et le
CR39, peut étudier l'existene de ette matière sur un large spetre de vitesses qui
peut s'étendre de β = v/c = 1 jusqu'à la zone des β des nuléarites qui peuvent
être apturés dans notre système solaire.
La reherhe des nuléarites à partir du déteteur MACRO peut se faire essentiel-
lement par les sintillateurs et le déteteur CR39. Par ontre, les tubes à streamer
ne sont pas sensibles à es partiules du fait que le gaz se trouvant dans es tubes
a une faible densité.
Les WIMPS (Weakly Interating Massive Partiles) sont des partiules non
baryoniques et représentent un andidat pour la matière obsure [48℄. Il font partie
de la matière galatique lumineuse qui a une ontribution inférieure à 0.1% dans le
densité de l'univers.
Les WIMPS peuvent être apturés par le soleil ou par la terre et à travers les
interations ave les noyaux ils se onentrent au entre où ils thermaliseront. Une
paire de telles partiules (w, w¯), peut s'annihiler en émettant des paires ν ν¯. Les
neutrinos émis peuvent avoir une énergie moyenne E¯ν ≈ mw/3 (quelques dizaines
de GeV). La reherhe de es partiules peut être réalisée en détetant les µ du bas
provenant des neutrinos ayant la diretion du soleil ou du entre de la terre.
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Chapitre 3
Analyse de la distribution des temps
d'arrivée des muons de haute énergie
3.1 Introdution
Il est généralement admis que la distribution du temps d'arrivée des rayons
osmiques galatiques est un phénomène aléatoire. Cependant il existe quelques
méanismes introduisant des modulations dans ette distribution. La détetion des
rayons gamma de haute énergie (1014− 1016 eV ) provenant des soures galatiques
ou extragalatiques a onduit aux développement de diérents modèles qui dé-
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rivent es soures dans l'espae environnant (pulsars, systèmes binaires, et...).
Weekes [49℄ a suggéré que l'analyse des rayons osmiques (RC) peut révéler la pré-
sene de omposantes dont l'origine est un pulsar ou un objet éleste similaire qui
n'est pas entouré de nébulosité, ayant une ourte période et qui n'est pas situé à de
grandes distanes. De e fait, une analyse des distributions temporelles des rayons
osmiques est importante. Dans le as des rayons osmiques primaires hargés, les
modulations des RC sont réduites ou éliminées par l'eet des hamps magnétiques
galatiques et extragalatiques présents entre la soure et la terre. Cei provoque
la perte de la périodiité du signal provenant des soures situées à une distane
inférieure à 150 p. Les mêmes eets sont observés dans le as des RC arrivant
d'une supernovae. Les rayons osmiques de haute énergie gardent la périodiité du
signal, ils peuvent préserver la modulation et don on ne peut exlure la présene
de strutures dans la distribution temporelle. Il est don intéressant d'examiner es
distributions indépendamment de toutes les hypothèses.
Plusieurs reherhes utilisant des déteteurs souterrains ou en surfae exploi-
tant "les gerbes életromagnétiques dans l'air (EAS)", n'ont pas reporté de modu-
lation dans la distribution temporelle des RC de haute énergie et par onséquent
onrment l'arrivée aléatoire des rayons osmiques. Parmi es études nous itons :
 Morello et al. [50℄, à l'aide des mesures EAS ave deux diérents seuils d'éner-
gie E > 50 GeV et E > 2 104 GeV .
 La ollaboration NUSEX [51℄, est une expériene souterraine sous le Mont
blan utilisant un déteteur omposé de plans de Fer séparés par des plans de
tube à streamer. Cette expériene a mesuré le ux des muons à une profondeur
de 400 m.w.e. 1
 La ollaboration MACRO [26℄, a mesuré le ux des muons singuliers et mul-
tiples à l'aide du déteteur MACRO fontionnant ave 2 et 4 supermodules
seulement et en utilisant uniquement la partie inférieure du déteteur.
1 1 m.w.e(1meterwaterequivalent) = 1hg/cm2
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Deux expérienes ont onrmé la présene d'une omposante non aléatoire dans
la distribution du temps d'arrivée des rayons osmiques de haute énergie :
1. Bhat et al. [52℄ ont analysé les impulsions de la lumière Cherenkov produites
dans l'atmosphère par des RC d'énergie primaire Ep ≥ 100 TeV . Ils ont ob-
servé que la orrélation se produit au temps t < 40s. L'expériene a utilisé
deux photomultipliateurs ave un grand angle d'observation à 2743 m d'al-
titude.
La gure (3.1) donne la distribution des temps d'arrivée de deux évènements
suessifs et montre une déviation supérieure à 5 σ pour ∆t < 40s.
2. Badino et al. [53℄, en utilisant un déteteur souterrain dans le tunnel du
Mont blan à une profondeur de 5000hg/cm2 de rohe, ont observé un exès
de muons en étudiant la distribution temporelle des muons. Les muons dé-
tetés ont une énergie supérieure à Eµ = 380GeV et sont originaires des RC
primaires d'énergie Ep ≈ 50TeV . L'exès a été observé pour un intervalle
de temps séparant deux évènements suessifs d'environ 38s. Cet exès de
muons (1%) mis en évidene dans un intervalle de temps de quelques dizaines
de seondes, révèle la présene d'une omposante modulée superposée à la
distribution temporelle poissonnienne.
La suite de e hapitre, est onsaré à l'étude des distributions de temps d'arrivée
des muons osmiques, réalisée ave les données du déteteur MACRO fontionnant
ave l'ensemble de es supermodules (six). Notre objetif est de onlure sur la
nature de es distributions et ainsi se situer par rapport aux résultats obtenus par
les expérienes itées i-dessus.
Un grand éhantillon de muons a été utilisé omparé à elui utilisé dans les
travaux ultérieurs de MACRO [24℄. La ollete de tel éhantillon était possible en
utilisant la période durant laquelle le déteteur fontionnait ave les six supermo-
dules y ompris la partie supérieure du déteteur "attio". Il faut noter que ette
expériene est en mesure de déteter environ 6 106 muons/ans grâe à sa grande
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Fig. 3.1  Résultat de l'expériene de Bhat et al. [52℄. L'histogramme
montre la distribution observée des temps d'arrivée des évènements dans
un bin de 10s. La ourbe représente l'ajustement par la fontion expo-
nentiel théorique (en onsidérant que l'arrivée des événements est om-
plètement aléatoire). Une déviation de ette distribution a été observée
pour t < 40s.
58
aeptane. De e fait, nous nous proposons d'étudier le temps d'arrivée des muons
de diérentes énergies olletés durant la période allant de 1995 jusqu'à juin 2000.
Cette analyse porte sur trois types d'évènements :
 évènements singuliers (multipliité égale à 1). Un tel évènement orrespond
à un µ simple qui est reonstruit aussi bien sur les ls que sur les strips. Ces
muons sont générés par des rayons osmiques primaires ayant des énergies de
l'ordre de 20 TeV. Ave une telle énergie, la partiule hargée des RC n'est pas
inuenée par les modulations solaires. Ces muons nous permettent d'obtenir
des informations sur les RC primaires ayant une énergie dans le domaine
1013 − 1014 eV.
 évènements doubles (multipliité égale à 2). Un tel évènement orrespond à
deux µ parallèles et reonstruits sur les ls et sur les strips. De tels muons
sont originaires surtout des primaires hargés ayant une énergie de l'ordre de
200 TeV ou des γ de haute énergie mais ave une faible setion eae. Cette
zone d'énergie est intéressante puisque diérents types de soures galatiques
peuvent produire des rayons gamma de telles énergies.
 évènements multiples (multipliité ≥3). C'est un groupe d'au moins 3 µ re-
onstruits (sur les ls et les strips). Ils orrespondent aux primaires ayant une
énergie > 200 TeV.
Dans notre étude nous proposons de omparer la distribution temporelle des
muons à elle obtenue d'un proessus poissonnien.
3.2 Séletion des données
Vu l'importane de ette étude et sa grande sensibilité à toute anomalie dans
la prise de données, es dernières ont été séletionnées ave le maximum de soin en
respetant des ritères de séletion des runs.
Le lot de données utilisé orrespond à la période allant de Juin 1995 jusqu'à Mai
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2000. Durant ette période d'aquisition, les tubes à streamer ont présenté un temps
mort faible inférieure à 0.4%.
Ce lot d'évènements est séletionné pour étudier les distributions temporelles des
muons d'énergie supérieure à 1,4 TeV au sommet de la montagne, qui arrivent de
la partie supérieure du iel et eux qui proviennent des régions restreintes dénies
dans le système de laboratoire (nes).
3.2.1 Critères de séletion
Les ritères de séletion auxquels les évènements et les runs doivent satisfaire
sont :
 La durée des runs doit être supérieure à 2 heures (la moyenne de la durée des
runs est d'environ 5 heures). Ceux qui ont une durée inférieure sont en général
des runs de alibration ou des runs qui présentent des problèmes (életronique,
manque de ourant, erreurs du système d'aquisition, et...).
 La fréquene des muons R est hoisie dans l'intervalle 840 < R < 960 µ/h
et située dans un intervalle ±2σ autour de la valeur moyenne. Les runs qui
présentent une fréquene élevée ont été analysés séparément pour vérier s'il
s'agit d'une utuation due au bruit életronique ou d'un éventuel "burst" de
muons. Ce ritère nous a permis d'éliminer les runs où l'aquisition n'a pas
été réalisée ave tous les 6 SM ou eux qui présentent des problèmes.
 Un temps mort d'aquisition inférieure à 0.4% pour haque mirovax. Ce qui
permet d'éliminer les runs qui présentent un exès de bruits provenant de
l'életronique ou des déharges ontinues des tubes.
 Le temps d'arrivée des muons a été mesuré ave une horloge atomique d'une
préision d'environ 1µs absolue et 0.5µs relative et ne doit présenter auune
anomalie.
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 Absene de problème dans le système du gaz dans les tubes à streamer. Un
mauvais fontionnement du système du gaz peut avoir un eet sur l'eaité
des tubes et par onséquent sur la fréquene d'arrivée des µ détetés.
 L'eaité de détetion des tubes à streamer doit être supérieure à 90% et
86% pour les ls et les strips respetivement.
La gure (3.2.a) montre le nombre de muons en fontion du nombre de hits utilisés
pour la reonstrution de la trae des muons singuliers. Ils faut signaler que seuls
les 10 premiers plans ont été utilisés. On onstate que la majorité des traes ont été
reonstruites ave plus de 8 hits, e qui donne une idée sur la grande eaité des
tubes à streamer. Les muons reonstruit ave moins de 7 hits, sont généralement les
muons qui traversent deux modules juxtaposés ou qui sortent des parois latéraux
du déteteur.
Sur la gure (3.2.b) est présenté le nombre de run en fontion du nombre moyen
de plans des tubes à streamer qui ont ontribué à la reonstrution de la trae. On
onstate, là aussi, que le nombre moyen de plan est 9.4 qui est une valeur impor-
tante onrmant la grande eaité de détetion des tubes.
La gure (3.3), donne l'eaité des ls de haque run séletionné (la valeur
moyenne de ette eaité est de l'ordre de 94%). Cette eaité est obtenue en sé-
letionnant les muons qui traversent uniquement les dix plans des tubes à streamer,
sans tenir ompte des muons qui sortent latéralement, et en divisant le nombre de
points qui ontribuent à la reonstrution des traes par le nombre d'évènements
par run et par le nombre de plans.
D'autres ritères de séletion ont été appliqués, un évènement de muon singulier
doit avoir une trae ave une multipliité égale à 1 sur les ls et sur les strips ; un
évènement de muon double doit avoir deux traes sur le l et sur le strip et les
muons multiples ont des multipliités entre 3 et 6 et reonstruits sur les ls et sur
les strips.
Nous présentons dans la gure (3.4) la fréquene des muons singuliers en fontion
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Fig. 3.2  (a) Nombre de muons en fontion du nombre de points utilisés
pour la reonstrution de la trae ; (b) Nombre moyen de plans ayant
ontribués à la formation de la trae. Seuls les 10 premiers plans ont
été utilisés pour ette étude.
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Fig. 3.3  L'eaité des ls des tubes à streamer pour haque run séle-
tionné. Elle est de l'ordre de 94%.
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du numéro des runs avant qu'auune séletion n'a été appliquée (a) et après les
séletions (b).
Sur la gure (3.4.b) on onstate la présene d'une variation régulière et qui est la
signature d'une variation saisonnière dans le ux de muons due aux hangements
de la température et de la densité de l'atmosphère. En eet les muons étudiés sont
produits par la désintégration des mésons pi et k dans l'atmosphère. Ainsi, le ux de
muons dépend du rapport entre la probabilité de désintégration et elle de l'intera-
tion des mésons parents ave l'atmosphère et qui sont sensibles à la densité et à la
température de l'atmosphère. Le ux de muons diminue en hiver, où la température
est minimale et l'atmosphère est plus dense, et augmente en été. L'amplitude de
ette variation est de l'ordre de ±2% et elle est présentée sur la gure (3.5) [54℄.
L'étude des variations journalière du temps solaire et sidéral du ux des partiules
montre que le déteteur présente une haute sensibilité pour l'étude des très petites
variations du ux de muons (de l'ordre de 10−3) [55℄. Elle montre bien la grande
sensibilité de MACRO même aux faibles variations du ux de muons, e qui est
important pour l'étude des variations des temps d'arrivée des muons et pour la
reherhe des soures astrophysiques des RC.
Dans la gure (3.6.b) nous avons présenté le nombre de runs en fontion de la
fréquene d'arrivée de muons pour haque run. La fréquene moyenne est égale à
897.7 µ/h.
La durée des runs est donnée sur la gure (3.6.a). La durée moyenne est de l'ordre
de 5 heures.
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Fig. 3.4  Nombre de muons par heure en fontion du numéro des runs ;
(a) avant la séletion ; (b) après la séletion. On onstate bien la présene
de la variation saisonnière dans le ux de muons.
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Fig. 3.5  Variation saisonnière du ux de muons [25℄. On observe une
diminution du ux de muons en hiver et une augmentation en été. L'am-
plitude de ette variation est de l'ordre de ±2%
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Fig. 3.6  (a) Durée des runs séletionnés. (b) Nombre de runs en fon-
tion de la fréquene d'arrivée des µ. La fréquene moyenne est 898µ/h.
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Fig. 3.7  Distribution des temps d'arrivée entre deux muons singuliers
onséutifs pour dt1 < 1 s, notons l'eet du temps mort sur les premiers
bins.
3.3 Eet du temps mort
Après haque trigger il existe un temps mort de l'ordre de 100 ms lorsque les
sintillateurs étaient en aquisition. L'eet de e temps mort est apparent dans le
as des distributions (t1− t0) pour (t1− t0) < 100 ms, gure (3.7). L'étude de l'eet
du temps mort réalisée sur un éhantillon de 4 105 muons détetés par MACRO
[26℄, montre que l'ajustement ave ou sans orretion donne le même résultat.
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3.4 Analyse des orrélations temporelle des muons
3.4.1 Généralités
Comme il a été déjà mentionné, il est prévu que les rayons osmiques ont un
temps d'arrivée aléatoire à ause des déexions des partiules hargées des rayons
osmiques par les hamps magnétiques interstellaires, ependant il se peut que er-
tains méanismes introduisent des orrélations dans le temps d'arrivée, par exemple
un rayon osmique originaire d'un pulsar prohe peut introduire une modulation
aux rayons osmiques ave une fréquene égale à la fréquene de rotation du pul-
sar [49℄. Des eets similaires peuvent apparaître ave d'autres types de soures de
rayons osmiques.
Pour haque muon qui arrive au temps t0, nous analysons la diérene de son
temps d'arrivée ave le seond muon et les quatre muons onséutifs : t1 − t0(dt1),
t2−t0(dt2), t3−t0(dt3), t4−t0(dt4), t5−t0(dt5) omme 'est dénit sur la gure (3.8).
Cette analyse est eetuée en omparant la distribution temporelle de es muons
à une distribution poissonnienne. On peut prévoir l'observation des lusters dans
le temps des évènements générés par des partiules hargées ou neutres produites
dans une émission périodique d'une soure prohe.
Le ux de rayons osmiques, en l'absene de modulations dans les méanismes de
prodution et de propagation, est distribué d'une manière aléatoire dans le temps.
Par onséquent nous omparons la distribution des retards entre un µ et le nieme µ
(n=1,2,...) suessif ave la fontion Gamma qui aratérise les phénomènes aléa-
toires.
La fontion Gamma d'ordre M est dénie omme suit [56℄ :
G(x;N, λ,M) = Nλ
(λx)M−1e−λx
(M − 1)! , 0 < x <∞ (3.1)
Où λ et M sont deux onstantes réelles positives et N un fateur de normalisation.
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Fig. 3.8  Dénition des quantités dti
70
Pour des valeurs entières de M, la fontion Gamma est appelée Erlangienne d'ordre
M et elle est équivalente à un ensemble de distributions exponentielles.
Pour M=1, l'équation (3.1) se réduit à la fontion exponentielle simple :
G(x;N, λ, 1) = Nλe−λx (3.2)
et sera appliquée à la distribution de la diérene entre les temps d'arrivée d'un µ
et du suivant immédiat (dt1).
Une aratéristique de la fontion Gamma est que, au ontraire de M, le paramètre
λ doit rester onstant. Dans nos aluls, nous avons déterminé λ dans le as où
M=1. Pour les M>1, nous avons laissé le paramètre λ libre de varier.
Un meilleur ajustement ave la fontion Gamma permet d'obtenir le oeient
χ2/DoF voisin de 1. L'ajustement est eetué en utilisant le programme de mini-
misation MINUIT de la librairie CERN [57℄.
3.4.2 Analyse des Muons arrivant de toutes les diretions
Nous avons eetué l'analyse sur un large lot de données onstitué de 8.6 106
de muons simples, 0.46 106 muons doubles et 0.08 106 muons multiples qui arrivent
de la partie supérieure du iel. Cette partie est dénie en oordonnées élestes
par la bande limitée en asension droite par 0◦ ≤ α ≤ 360◦ et en délinaison par
−20◦ ≤ δ ≤ 90◦ [24℄.
Nous présentons sur la gure (3.9) la distribution temporelle séparants deux muons
singuliers onséutifs (dt1). L'ajustement des données expérimentales donne une
valeur de χ2/DoF ≈ 1, les résultats sont répertoriés dans le tableau (3.1). Cei
indique une adaptation adéquate ave la fontion théorique prévue. Par onséquent
la distribution des intervalles des temps d'arrivée entre deux muons onséutifs est
ompatible ave l'hypothèse qui exlut la présene de toute orrélation temporelle.
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Fig. 3.9  Distribution du temps d'arrivée des µ singuliers (points). La
ourbe en pointillés est le résultat de l'ajustement des données par la
fontion Gamma d'ordre 1. On onstate le bon aord entre les don-
nées expérimentales et l'ajustement ave la fontion Gamma d'ordre 1,
e qui montre une arrivée aléatoire dans le temps d'arrivée des muons
osmiques.
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Fig. 3.10  Distribution du temps d'arrivée des µ doubles. La ourbe en
pointillés est le résultat de l'ajustement des données par la fontion
Gamma d'ordre 1.
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Fig. 3.11  Distribution du temps d'arrivée des µ multiples. La ourbe
en pointillés est le résultat de l'ajustement des données par la fontion
Gamma d'ordre 1.
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L'absene d'une éventuelle orrélation temporelle sur dt1, nous a poussé à étu-
dier les ordres supérieurs tels que dt2, dt3, dt4 et dt5.
Les résultats relatifs aux muons singuliers, doubles et multiples sont présentés sur
les gures (3.12), (3.13) et (3.14) respetivement. Pour haque ordre, l'ajustement
a été eetué ave la fontion gamma d'ordre orrespondant (M=2 pour dt2, M=3
pour dt3, et...). Notons que l'ajustement s'aorde parfaitement ave les données
expérimentales, e qui nous permet de déduire qu'auune orrélation temporelle n'a
été observée et de onrmer les résultats obtenues ultérieurement par la ollabora-
tion MACRO [26℄.
3.4.3 Analyse des muons arrivant des nes
Les déteteurs de grande surfae xes par rapport à la terre nous permettent
d'observer des petites anisotropies. Ave sa grande aeptane, MACRO nous per-
met d'observer des diretions qui hangent ave la rotation de la terre et don une
bande limitée et bien dénie dans l'espae sera dérite durant les 24 heures sidé-
rales.
Pour herher l'existene d'une omposante non aléatoire, trois zones ayant des
délinaisons séparées dans le temps ont été hoisies. Ainsi nous avons mesuré les
distributions des temps qui séparent l'arrivée des µ dans trois fenêtres spatiales
dénies en oordonnées loales et entrées sur des valeurs diérentes de l'angle azi-
mutale. De e fait, les trois bandes auront des délinaisons diérentes, non orrélées
et se suivent dans le temps.
Nous répétons la même analyse pour l'étude des orrélations des muons qui ar-
rivent par des diretions dénies par les angles zénithal et azimutale. Dans e as
le déteteur joue le rle d'un télesope pour observer diérentes région du iel. Les
nes (1) et (2) hoisis oïnident ave le maximum d'intensité de la distribution
angulaire des muons en zénith et azimut ; le ne (3) a été hoisi pour ouvrir la
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Fig. 3.12  Distribution du temps d'arrivée des µ singuliers. La ourbe
en pointillés est le résultat de l'ajustement des données par la fontion
Gamma d'ordre 2,3,4,5.
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Fig. 3.13  Distribution du temps d'arrivée des µ doubles. La ourbe en
pointillés est le résultat de l'ajustement des données par la fontion
Gamma d'ordre 2,3,4,5.
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Fig. 3.14  Distribution du temps d'arrivée des µ multiples. La ourbe
en pointillés est le résultat de l'ajustement des données par la fontion
Gamma d'ordre 2,3,4,5.
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région de délinaison entrée sur la diretion de Cygnus-X3. Dans la gure (3.15)
nous présentons les distributions des muons en fontion des angles azimutal (a) et
zénithal (b) pour les muons singuliers.
Pour le premier ne hoisi ave 25 ≤ zénith ≤ 45 et 20 ≤ azimut ≤ 40, le
nombre total des muons singuliers séletionnés est 280 103. Pour le deuxième ne,
25 ≤ zénith ≤ 45 et 140 ≤ azimut ≤ 160, nous avons séletionné 350 103 µ. Pour
le troisième ne, nous avons hoisi 60 ≤ azimut ≤ 100 et 260 ≤ azimut ≤ 300
et 30 ≤ zénith ≤ 50 et le nombre total des muons singuliers dans e as est de
520 103. Les délinaisons et les asensions droites des muons singuliers arrivant des
nes ont été alulées en utilisant les oordonnées loales et le temps d'arrivée des
évènements. Dans la gure (3.16) nous présentons les bandes de délinaison des
muons singuliers séletionnés pour les diérents nes, les erles indiques le plan
galatique.
Dans la gure (3.17) nous montrons les distributions des temps d'arrivée des muons
singuliers venant du ne 1 (erles pleins), ne 2 (triangles) et du ne 3 (erles
vides).
Les paramètres d'ajustements des distributions expérimentales t1− t0 ave la fon-
tion Gamma d'ordre 1 (Eq. 3.2) sont présentés sur le tableau (3.1). On onstate
un bon aord entre les distributions théoriques et expérimentales, e qui exlut la
présene de toute sorte de modulation.
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Fig. 3.15  Distributions des angles Zénith (b) et Azimut (a) des muons
singuliers.
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Fig. 3.16  Distribution des muons singuliers venant des nes séletion-
nés en fontion de la délinaison et de l'asension droite. Les erles
ouverts indiquent le plan galatique.
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Fig. 3.17  Distribution du temps d'arrivée des µ singuliers onséutifs
venant du ne 1 (erles pleins), ne 2 (triangles) et du ne 3 (erles
vides). Les ourbes représentent le résultat de l'ajustement des données
par la fontion Gamma d'ordre 1.
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Séletion N (103) 1/λ (s) M χ2/DoF
µ singuliers 8638±4 4.03±0.01 1.002±0.003 1.00
µ doubles 456.5±0.9 73.3±0.3 1.008±0.004 1.36
µ multiples 180.2±0.3 196.0±0.4 0.93±0.07 0.98
Cne 1 276.3 ±0.6 121.58±0.03 1.003±0.004 1.02
Cne 2 353±1 95.9±0.1 1.003±0.006 0.82
Cne 3 522±1 63.82±0.3 1.004 ±0.004 0.91
Tab. 3.1  Paramètres d'ajustements des distributions expérimentales
(t1− t0) ave la fontion Gamma d'ordre 1 pour les µ singuliers, doubles
et multiples arrivant de tout le iel et des 3 nes.
3.5 Test de Kolomogorov-Smirnov
An de herher des strutures possibles dans les distributions des temps d'ar-
rivée, nous avons aussi utilisé le test de Kolomogorov-Smirnov [59℄. Ce test nous
permet de tester l'hypothèse H0 selon laquelle les données observées sont engendrées
par une loi de probabilité théorique onsidérée omme étant un modèle onvenable.
Le test ompare la distribution umulative F (x) des données expérimentales ave
la distribution théorique aléatoire H(x).
La mesure de la déviation est d = max |H(x)− F (x)|, ou F (x) et H(x) sont les
distributions umulatives de f(x) (données) et h(x) (attendue) respetivement. En
terme de qualité du test, F (x) s'aorde ave H(x, λ), où λ est prise des données,
ave une probabilité de ompatibilité, entre les distributions mesurées et attendues,
donnée par :
Pk(d > observée) = Qks(
√
(N)d) (3.3)
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où :
Qks(x) = 2
+∞∑
j=1
(−1)j−1e−j2x2 (3.4)
La probabilité des tests pour les distributions (t1 − t0) est donnée dans le tableau
(3.2). Ces résultats sont en aord ave les distributions aléatoires, bien que dans
le as du ne 3, un désaord est remarqué (à un niveau de 1 σ) et peut produire
une faible probabilité. Cei peut être dû à une possible augmentation du rapport
d'évènements pour (t1− t0) = 500 s (voir gure (3.17)), mais les faibles statistiques
ne peuvent onduire à une onlusion assez laire.
Séletion Pr. K-S
µ singuliers 0.99
µ doubles 0.95
µ multiples 0.99
Cne 1 0.99
Cne 2 0.77
Cne 3 0.38
Tab. 3.2  Probabilité de Kolmogorov-Smirnov pour les µ singuliers,
doubles et multiples arrivant de tout le iel et des 3 nes.
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3.6 Conlusion
Nous avons présenté les résultats de l'étude des distributions des muons os-
miques ave une énergie plus grande que 1.3 TeV au sommet de la montagne de
Gran Sasso. Les données analysées ont été olletées à l'aide du système des tubes
à streamer du déteteur MACRO dans sa onguration omplète.
Les muons singuliers, doubles et multiples arrivant de toutes les diretions ainsi que
eux venant des zones séletionnées formant des nes ont été onsidérés [60℄.
Les résultats de notre étude onernant les diérentes distributions temporelles
montrent que les données expérimentales sont ompatibles ave la fontion Gamma
d'ordre M. Ce qui nous a permis d'armer que nos résultats sont en aord ave
l'arrivée aléatoire des muons dans notre déteteur et permet ainsi d'exlure la pré-
sene de toute omposante, qui ne soit pas aléatoire dans les temps d'arrivée des µ,
similaire à elle observée par Bath et al. [52℄, ou par Badino et al. [53℄, et ei pour
des énergies de l'ordre de 20 TeV (µ singuliers) et supérieures à 20TeV (µ doubles et
multiples). L'étude des distributions temporelles des µ arrivant des nes, a abouti
aux mêmes onlusions.
Le test de Kolmogorov-Smirnov, nous a permis de mesurer la déviation entre la
distribution théorique et elle expérimentale. Auune déviation n'a été mise en évi-
dene dans notre éhantillon de données, sauf dans le as dû ne 3 et ei est dû
à la faible statistique.
Dans ette étude nous n'avons mis en évidene l'existene d'auun signal qui peut
être la signature d'une soure disrète tels que les pulsars.
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Chapitre 4
Reherhe des variations du ux de
muons
4.0.1 Introdution
Durant presque dix ans de prise de données à une profondeur de 3800 m.w.e,
MACRO a rassemblé un des grands éhantillons de muons olletés par les expé-
rienes souterraines de e type. Le ux de muons peut présenter des variations
d'origine galatique, solaire ou même terrestre. Lorsque es variations ne sont pas
aléatoires, elles peuvent révéler la présene des modulations au niveau du signal
dévoilant ainsi l'existene des objets galatiques émetteurs. Les lusters de muons
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souterrains peuvent être produites par des événements violents omme les "Gamma
Ray Burst" sur l'éhelle de temps de quelques seondes, ou par des variations mé-
teorologiques soudaines sur l'éhelle de temps de plusieurs heures. Les modulations
périodiques sont liés à la variation de la température de la haute atmosphère, qui
diminue durant la nuit (hiver) produisant les variations journalières (saisonnières)
de la densité de l'atmosphère et ependant du ux de muons.
Le temps d'arrivée des muons osmiques de haute énergie a été analysé préédem-
ment, où nous avons pu onrmer l'absene de modulations dans le ux de muons.
Cette étude va être argumentée dans e hapitre par la reherhe de possibles va-
riations de ux. Ainsi deux méthodes sont utilisées :
 la reherhe d'éventuel luster d'évènements (groupement d'évènements) dans
le ux de muons.
 la reherhe de variations périodiques.
4.1 Reherhe de luster d'évènements
On se propose de herher la présene des lusters d'évènements dans le ux de
muons. L'analyse de es lusters nous permet d'estimer sa signiation statistique,
e qui nous permet de onlure sur sa nature qui peut être un résultat du hasard où
à l'observation d'un exés d'événements originaire d'un objet émetteur des rayons
osmiques. Dans e dernier as, qui présente généralement beauoup d'intérêt, il
est important de trouver et d'expliquer les fateurs qui ont onduit à sa réalisation.
La présene de groupement d'évènements dans le ux de muons osmiques, indique
l'existene d'une omposante émettrie des rayons osmiques dans une diretion
privilégiée.
Les perturbations loales dans une distribution théorique d'une variable donnée,
peuvent signaler la présene d'une modulation, ou d'une omposante en désaord
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ave le modèle fondamental, utilisé pour dérire les données expérimentales (l'hypo-
thèse nulle). En physique de hautes énergies, e phénomène est relié généralement à
l'apparition d'une résonane inattendue, et/ou à la détermination de la signiation
statistique de l'exès. Les anomalies globales sont fréquemment traitées à l'aide du
test de Kolmogorov-Smirnov et ses extensions. Cependant, le pouvoir de e test
est onsidérablement réduit dans le as des perturbations loales. Inversement, le
test χ2 utilise un binage de l'intervalle et ompare le ontenu de haque bin ave
elui théorique sous l'hypothèse nulle. Ce test est mieux adapté aux perturbations
loales. Notons que le test est adapté seulement dans le as d'un binnage xe à
priori. En général, les perturbations loales partagées entre diérents bins, sont
moins marquées que eux où le luster d'évènements est situé dans un seul bin.
De e fait, les tehniques de san ave une fenêtre de longueur xe semble les plus
appropriées.
Ces tehniques sont généralement utilisées dans plusieurs domaines de reherhe
tels que la bio-informatique, la médeine [62℄, la physique des partiules [69℄ ainsi
que dans des appliations en astrophysique [63℄.
4.1.1 Méthode san statistis
La méthode de balayage san statistis est l'une des plus puissantes méthodes
utilisées pour analyser l'apparition de luster d'évènements. Elle présente un moyen
très utile pour signaler la présene de perturbation dans le modèle de probabilité
fondamentale qui dérit les données expérimentales. Elle est basée sur l'éhantillon-
nage libre [61℄.
Soit x une variable ontinue de l'intervalle [A,B] et qui obéit à un proessus de pois-
son, notons λ la valeur moyenne par unité d'intervalle. La probabilité de trouver
Yx(w) évènements dans un intervalle [x, x+ w] est
Prob(Yx(ω) = k) = e
−λω (λω)
k
k!
k = 0, 1, 2, ... (4.1)
88
Le nombre d'évènements dans les intervalles disjoints est indépendamment distri-
bué. Nous appelons san statistis (SS) le plus grand nombre d'évènements trouvé
dans un sous-intervalle de [A,B] de longueur ω :
S(ω) ≡ max
A≤x≤B−ω
{Yx(w)} (4.2)
La probabilité pour que le nombre d'évènements dans une fenêtre balayée n'atteint
jamais k sera donnée, selon [62℄, par :
Q∗(k, λ∆, ω/∆) ≡ 1− Prob(S(ω) ≥ k) (4.3)
Où ∆ ≡ B−A et le suxe "*" indique que les probabilités non onditionnelles sont
onsidérées, i.e. que le nombre global d'évènements N dans l'intervalle utue selon
l'Eq. (4.1) ave ω = ∆. La forme exate de l'Eq. (4.3) peut être exprimée sous forme
d'une somme des produits de deux déterminants [64℄[65℄. La sommation se fait sur
un ensemble V onstitué par 2H+1 partitions de N dont les éléments mi de haque
partition sont des entiers non-négatifs satisfaisants la ondition mi+mi+1 < k pour
i = 1, ..., 2H , oùH est le plus grand entier dans∆/ω. Les déterminants sont alulés
à partir des matries (H +1)× (H+1) d'éléments {h}ij et H×H d'éléments {v}ij
dont :
hij =
2i−1∑
s=2j−1
ms − (i− j)k 1 ≤ j ≤ i ≤ H + 1
= −
2j−2∑
s=2i
ms + (j − i)k 1 ≤ i ≤ j ≤ H + 1
vij =
2i∑
s=2j
ms − (i− j)k 1 ≤ j ≤ i ≤ H
= −
2j−1∑
s=2i+1
ms + (j − i)k 1 ≤ i ≤ j ≤ H
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En utilisant les dénitions de V, hij et vij , nous avons pour k ≥ 2 et ω < ∆ :
Q∗(k, λ∆, ω/∆) =
∑
V
R∗det |1/hij !| det |1/vij !| (4.4)
Dans la formule 4.4 :
R∗ = N ! dM (
ω
∆
− d)N−Mp(N, λ∆) (4.5)
M =
H∑
j=0
m2j+1 (4.6)
d ≡ 1 − ωH/∆ et p(N, λ∆) est la probabilité de poisson de N événements et de
rapport moyen λ∆.
4.1.2 Approximation de Naus
Une approximation très utile de l'équation (4.4) a été introduite par Naus
[66℄[65℄, basée sur les valeurs exates des probabilités :
Q2 ≡ Q∗(k, 2ψ, 1/2)
et
Q3 ≡ Q∗(k, 3ψ, 1/3)
où ψ ≡ λω et L = ∆/ω.
On obtient alors [61℄ :
Q∗(k, ψL, 1/L) ∼= Q∗2 [Q∗3/Q∗2]L−2 (4.7)
où :
Q∗2 = [F (k − 1, ψ)]2 − (k − 1) p(k, ψ)p(k − 2, ψ)
− (k − 1− ψ) p(k, ψ)F (k − 3, ψ) (4.8)
Q∗3 = [F (k − 1, ψ)]3 −A1 + A2 + A3 − A4 (4.9)
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et :
A1 = 2 p(k, ψ)F (k − 1, ψ) {(k − 1)F (k − 2, ψ)− ψF (k − 3, ψ)}
A2 = 0.5 [p(k, ψ)]
2 {(k − 1) (k − 2)F (k − 3, ψ)
−2 (k − 2)ψF (k − 4, ψ) + ψ2F (k − 5, ψ)}
A3 =
k−1∑
r=1
p(2k − r, ψ) [F (r − 1, ψ)]2
A4 =
k−1∑
r=2
p(2k − r, ψ)p(r, ψ) {(r − 1)F (r − 2, ψ)− ψF (r − 3, ψ)}
Dans les formules au dessus F (k, ψ) représente la distribution umulative :
F (k, ψ) =
k∑
i=0
p(i, ψ) ; p(i, ψ) = e−ψ
ψi
i!
(4.10)
et F (k, ψ) = 0 pour k < 0.
Dans e qui suit, nous utiliserons la méthode san statistis basée sur l'approxi-
mation (4.7).
4.1.3 Méthode d'analyse
Pour herher l'existene d'une omposante qui émet des rayons osmiques dans
une diretion privilégiée, nous proposons d'appliquer l'approhe san statistis sur
le ux de muons détetés par MACRO. Cette méthode nous permet de herher
l'apparition de groupements d'évènements qui peuvent être andidats de soures
émettries des rayons osmiques dans l'espae environnent [67℄.
Les données utilisées pour ette analyse ont été olletées à l'aide des tubes à strea-
mer des 6 supermodules des parties inférieure et supérieure du déteteur MACRO.
Ce qui nous a permis de séletionner les muons reonstruits ave les 14 plans des
tubes à streamer.
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Données et ritères de séletion
Vu la nature de ette analyse, nous avons adopté des ritères de séletion moins
rigoureux par rapport à l'analyse de la distribution des temps d'arrivée des muons :
 La durée des runs doit être supérieure à 2 heures (la valeur moyenne de la
durée des runs est d'environ 5,5 heures).
 La fréquene des muons R est hoisie dans l'intervalle 880 < R < 1006 µ/h
et située dans un intervalle ±2σ autour de la valeur moyenne.
 Un temps mort d'aquisition inférieure à 2.5%.
 L'eaité de détetion des tubes à streamer doit être supérieure à 90% et
70% pour les ls et les strips respetivement.
Un lot de 6411 runs a été séletionné ontenant un total d'évènements d'environ
3.29 107 muons.
Méthode d'analyse :
Soit [Ai, Bi] l'intervalle de temps séparant le temps du début et de n du run
pour haque run i. Une fenêtre de temps de largeur ω balaye l'intervalle [Ai, Bi]
(voir gure 4.1). La Distribution du nombre moyen d'évènements dans une fenêtre
de largeur ω dans haque run est représenté sur la gure (4.2) pour ω = 15 min,
ω = 5 min, ω = 1 min et ω = 30 s.
Soit ki le nombre maximum d'évènements omptés durant le balayage. Sur les -
gures (4.3) et (4.4) est représenté le nombre maximum d'évènements omptés durant
le balayage des runs S(ω).
Finalement, pour haque run, on a alulé la probabilité pour que les utuations
statistiques puissent produire un luster d'évènements aussi large que ki. Dans ette
analyse le paramètre ω est libre ; ii il est xé au valeurs (15 min, 5 min, 1 min et
30 s). Pour haque run analysé, la distribution des probabilités san statistis est
représentée sur les gures (4.5) et (4.6) pour les diérentes valeurs des fenêtres de
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Fig. 4.1  Shématisation du balayage d'un run par une fenêtre de largeur
w
temps (ω = 30s , ω = 1min) et (ω = 5min , ω = 15min) respetivement.
Pour les fenêtres (w = 1min, 5min, et 15min), les gures (4.5) et (4.6) montrent
la présene d'un groupement d'évènements ave une faible valeur de probabilité san
statistis (inférieure à 10−4) identiés sur les runs 11056 et 11079. La position de es
groupements d'évènements est repérée à la n de es runs, e qui ne permet pas de
tirer une onlusion dénitive sur la nature de l'exès. L'inspetion de l'allure de la
variation du nombre d'évènements en fontion du temps d'arrivée ne montre auune
divergene apparente ( voir gure (4.7)). Les èhes sur la gure (4.7) indiquent la
position des groupements d'événements.
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Fig. 4.2  Distribution du nombre moyen d'évènements dans une fenêtre
de largeur ω dans haque run pour ω = 15 min, ω = 5 min, ω = 1 min et
ω = 30 s.
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Fig. 4.3  Distributions du nombre maximum d'événements S(ω) dans les
fenêtres de temps w = 30 s et w = 1 min.
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Fig. 4.4  Distributions du nombre maximum d'évènements S(ω) dans
les fenêtres de temps w = 5 min et w = 15 min. On onstate la pré-
sene des fenêtres ave un exès d'évènements (k=162 pour w= 5 min
et k=346 pour w= 15 min) par rapport à la moyenne (<k>5min=107 et
<k>15min=277).
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Fig. 4.5  Distributions de la probabilité san statistis des runs séle-
tionnés pour les valeurs des fenêtres de temps w = 30 s et w = 1 min.
Pour w=1min, on note l'apparition d'une fenêtre ave une faible valeur
de probabilité san statistis inférieure à 10−4. Cette fenêtre orrespond
au run 11056.
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Fig. 4.6  Distributions de la probabilité san statistis des runs séle-
tionnés pour les valeurs des fenêtres de temps w = 5 min et w = 15 min.
Pour w= 5 min et w= 15 min, on note l'apparition des fenêtres ave
de faibles valeurs de probabilité san statistis inférieure à 10−4. Ces
fenêtres orrespondent aux run 11056 et 11079.
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Fig. 4.7  Le nombre d'évènements en fontion du temps d'arrivée des
muons pour les runs 11056 (a) et 11079 (b). Les èhes indiquent la
position des groupements d'événements repérés dans es runs.
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4.1.4 Conlusion
L'analyse san statistis portée sur 6411 runs séletionnées ne présente auune
déviation signiative de l'hypothèse nulle. Seules 2 runs ont été identiés ave
une faible probabilité dont l'exès à été repéré vers la n du run, ei peut être
attribué aux problèmes d'aquisition des données qui peuvent parfois apparaître
vers la fermeture des runs. Cei nous permet de onrmer l'absene d'éventuel
luster d'événements dans le ux de muons et don auune variation du ux n'a
été identiée.
4.2 Reherhe de variations périodiques dans le ux
de muons de MACRO
4.2.1 Introdution
An de herher l'existene de variations périodiques dans le ux de muons dé-
teté par MACRO, qui peuvent être la signature d'une omposante émettrie de
rayons osmiques. On se propose, dans e paragraphe, d'analyser les signaux pério-
diques dans les séries de temps d'arrivée des muons.
La méthode de la transformée de Fourrier rapide (FFT) est la plus adaptée pour e
genre d'étude. Cette tehnique représente l'une des plus puissantes méthodes qui
permet d'identier les utuations régulières dans les séries de temps. Cependant,
une telle tehnique s'applique à des données éhantionnées sur des intervalles uni-
formément distribués et ne tient pas ompte des bins vides.
Dans le as d'un éhantillon de données non réguliers où les sauts de données ap-
paraissent, la FFT est appliquée après un peuplement des sauts par les tehniques
d'interpolation, e qui dissimule généralement les informations originales du signal.
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Les méthodes d'interpolations ont été étudiées dans [70℄, il a été reommandé l'uti-
lisation de la méthode spetrale Lomb-Sargle [71℄[72℄ qui permet de palier l'eet
introduit par la présene de bins vides.
4.2.2 Méthode de Lomb-Sargle
Les pannes ou les périodes de maintenane du déteteur induisent des interrup-
tions irrégulières dans la prise des données. La méthode spetrale de Lomb-Sargle
[71℄[72℄ a été développée pour surpasser et eet et onduire ainsi à la détermina-
tion de périodiités temporelles dans le ux de muons.
Étant donnée N points mesurés, la moyenne h¯ et la variane σ des données sont
données par :
h¯ ≡ 1
N
N∑
i=1
hi σ
2 ≡ 1
N − 1
N∑
i=1
(hi − h¯)2 (4.11)
Le périodogramme de Lomb normalisé est donné par :
PN(w) ≡ 1
2σ2


[∑
j(hj − h¯) cos ω(tj − τ)
]2
∑
j cos
2 ω(tj − τ) +
[∑
j(hj − h¯) sin ω(tj − τ)
]2
∑
j sin
2 ω(tj − τ)


(4.12)
ω ≡ 2pif > 0 et τ est déni par :
tan(2ωτ) =
∑
j sin(2ωtj)∑
j cos(2ωtj)
(4.13)
La onstante τ est un type d'exentrage qui rend PN(w) invariant par translation de
tous les ti par une onstante. Lomb montre que e type d'exentrage rend l'équation
(4.12) identique à l'équation que nous obtiendrons en estimant un ensemble de
données harmoniques, à une fréquene donnée ω, par un t de moindre arrée au
modèle :
h(t) ≡ A cosωt+B sinωt (4.14)
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La méthode de Lomb exploite les informations de haque point ontrairement à la
FFT qui traite les intervalles. Un point très fréquent est que les points mesurés hi
sont la somme d'un signal périodique et le bruit gaussien indépendant.
La présene d'un pi dans le spetre de PN(ω) peut révéler la présene d'une modu-
lation au niveau du signal étudié. Dans notre as, l'hypothèse 'non nulle' onsidère
que les données sont les valeurs indépendantes d'une gaussienne.
Sargle montre [72℄ qu'à haque ω partiulier et dans le as de l'hypothèse 'non nul-
le', PN (ω) a une distribution de probabilité exponentielle ave une moyenne égale
à 1. Autrement dit, la probabilité que PN(ω) sera entre les positifs z et z + dz est
exp(−z)dz.
Il suit que, si nous balayons quelques M fréquenes indépendantes, la probabilité
qu'il ne donne pas de valeurs plus grandes que z est (1− ez)M , ainsi :
p(> z) ≡ 1− (1− e−z)M (4.15)
est la 'fausse alarme' de l'hypothèse 'non nulle', qui est, le niveau de signiation de
n'importe quel pi observé dans PN(w). Une petite valeur de la probabilité 'fausse
alarme' indique une grande signiation d'un signal périodique.
4.2.3 Reherhe de modulations périodiques dans le ux de
muons
En l'absene de modulations dans les méanismes de prodution et de propaga-
tion, le ux de rayons osmiques, est distribué aléatoirement dans le temps.
L'étude des variations journalière du temps solaire et sidéral du ux des partiules
montre que le déteteur présente une haute sensibilité pour l'étude des très petites
variations du ux de muons (de l'ordre de 10−3)[55℄. Elle montre bien la grande
sensibilité de MACRO même aux faibles variations du ux de muons. Sur la gure
(3.4.b) on observe bien la présene d'une variation périodique due à la variation
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saisonnière du ux [54℄.
Notre objetif est d'analyser par la méthode Lomb-Sargle les données de muons
an de herher les modulations périodiques qui peuvent apparaitre.
Nous avons éhantillonné les muons sur des intervalles de temps de 15 min. Les
bins déviant par plus de 3σ par rapport au taux moyen mensuel ont été éliminés.
Le nombre total des bins utilisé est 160242 orrespondant à 58% de la totalité de
notre éhantillon.
Les résultats de l'analyse Lomb-Sargle appliquée sur notre éhantillon de données
sont représentés sur la gure (4.8).
Nous omparons le spetre obtenu par les données expérimentales à elui de la si-
mulation Monte Carlo. Dans ette dernière, nous avons ajouter des perturbations
de même niveau que les données réelles ( à savoir les ondes saisonnière, journalière
et sidérale) et des intervalles de temps hoisit ont été distribués selon la séquene
des séries originales [54℄.
Sur la gure (4.8) on remarque le grand pi à ∼ 0.0027, il orrespond à la variation
saisonnière du ux. La gure (4.9) montre la région de fréquene autour de la fré-
quene journalière solaire où nous avons indiqué les fréquenes qui orrespondent
aux ondes sidérale et anti-sidérale, pour les données réelles (gure en haut) et pour
la simulation Monte Carlo (gure en bas). An d'éliminer le bruit dans le spetre
des puissanes, nous avons onsidéré un éhantillonnage, aussi bien pour les don-
nées réelles que pour les données simulées, selon la formule suivante :
N ′i =
Ni − N¯(∆τ)
N¯(∆τ)
(4.16)
où Ni est le ontenu des bins originales et N¯(∆τ) est le ontenu moyen dans l'in-
tervalle de temps ±∆τ (∆τ a été hoisit égale 1 jour). Le pi à la fréquene jour−1
a une signiation statistique de l'ordre de ∼ 2.3 σ. Le signal orrespondant à la
variation sidérale est observé, mais des pis ave une taille similaire (ou enore plus
large) sont aussi présents dans le spetre.
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Fig. 4.8  En haut, la puissane spetrale de Lomb en fontion de la fré-
quene [jour
−1
℄ pour les données expérimentales. Le pi à ∼ 0.0027 or-
respond à la variation saisonnière. En bas, nous présentons les résultats
de la simulation en onsidérant un éhantillon qui ontient des périodi-
ités de mêmes ordre de grandeur que les données réelles (saisonnière,
journalière et sidérale)[54℄.
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Conlure que les ondes journalières solaire et sidérale sont réelles dépend essentiel-
lement de la stabilité de leur amplitudes et leur phases ave le temps.
Après l'analyse des séries de temps ave la méthode de Lomb-Sargle, nous avons
trouvé à nouveau la modulation saisonnière (gure 4.8), et des signaux aux po-
sitions des ondes journalières solaire et sidérale (gure 4.9). Auune déviation de
l'hypothèse nulle n'a été signalé.
4.3 Conlusion
Pour l'analyse des séries de temps des muons, détetés par MACRO, deux ap-
prohes omplémentaires ont été onsidérées : la reherhe de périodiité en utilisant
la méthode Lomb-Sargle et la reherhe de luster d'évènement en utilisant la mé-
thode san statistis. Les deux méthodes omplètent l'analyse de la distribution
des temps d'arrivée des muons de haute énergie menée dans le hapitre 3. Pour les
deux approhes auune déviation de "l'hypothèse nulle" n'a été mise en évidene.
Ce résultat onrme les onlusions du hapitre 3 et permet à nouveau de onlure
sur la nature aléatoire des temps d'arrivée des muons.
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Fig. 4.9  La région de fréquene autour de l'onde journalière pour les
données réelles en (haut) et pour la simulation Monte Carlo (en bas).
Les èhes montrent la position des pis journalier solaire, sidéral et
anti-sedéral.
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Chapitre 5
Étude de la perte d'énergie des
nuléarites
5.1 introdution
Proposée par Witten [73℄, la matière nuléaire étrange "Strange Quark Matter"
(SQM) présente un état de la hromodynamique quantique. C'est un agrégat de
quarks u, d et s en nombre égale, entouré par un nuage d'életrons assurant la
stabilité életrique et formant ainsi la dite "nuléarite".
Un grand intérêt a été apporté à l'étude des nuléarites, Bodmer [74℄ a suggéré
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que les nuléarites peuvent être plus stables que la matière nuléaire ordinaire. Farhi
et Jae [75℄ ont montré que les nuléarites peuvent être stables sur un large domaine
de masses, allant de elles des noyaux les plus légers (quelques quarks) jusqu'à elles
des étoiles à neutrons (∼ 1057 quarks), à onditions qu'ils se omposent de quarks
u, d et s en quantités approximativement égales. En eet, la taille des nuléarites
peut dépasser largement elle des noyaux les plus massifs, ar ontrairement à es
derniers, il n'y pas de limitation due à la répulsion oulombienne.
En partant de es onditions, la matière étrange doit être extrêmement stable.
Elle peut former des systèmes liés ave n'importe quel nombre de quarks, et peut
être onsidérée omme un andidat à la matière obsure de l'univers [76℄. Il est
supposé que les nuléarites ont été produits aux premiers instants de l'univers,
(T > 200MeV et t < 106s) [77℄. La prodution des nuléarites, peut avoir lieu aussi
dans les phénomènes astrophysiques violents se produisant au sein de l'univers dont
on peut iter les ollisions entre étoiles à neutrons et les explosions des étoiles [78℄.
La possibilité que les nuléarites bombardent la terre a été introduite par de
Rùjula et Glashow [79℄.
Dans e qui suit, nous disuterons la perte d'énergie de es partiules et leur
possibilité pour arriver aux diérents niveaux de détetion.
5.2 Propriétés des nuléarites
On peut approximer un nuléarite par une sphère de rayon R, dans laquelle les
quarks u, d et s sont onnés dans un volume V ave une pression B dite pression
de "bag". Les nuléarites sont dérits par le "bag model" (Modèle du Sa) [77℄
dans lequel les quarks représentent un gaz de Fermi dégénéré. La matière nuléaire
(MN), peut être vue omme une assoiation de plusieurs sas maintenus ensemble
par une énergie de liaison (à titre d'exemple le deuton se ompose d'un sa uud
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et d'un sa udd). Cette idée peut être étendue à des sas ontenant plus de trois
quarks dans un même sa, 'est la matière de quarks [73℄. Lorsque la matière de
quarks ontient des quarks "strange" 'est la matière nuléaire étrange "SQM".
Il est supposé que la harge est distribuée de manière uniforme à l'intérieur du
nuléarite et que l'équilibre "himique" entre les quarks u, d, s et les életrons, est
maintenu par les interations faibles [77℄
d→ u+ e+ ν¯e
u+ e→ d+ νe
s→ u+ e+ ν¯e
u+ e→ s+ νe
s+ u←→ u+ d
L'état du nuléarite est déterminé par le potentiel thermodynamique Ωi(i = u, d, s).
Ce dernier est fontion du potentiel himique µi, de la masse du quark s(ms), de
la pression de bag B et du volume V .
Les densités des espèes sont données par :
ni = −∂Ωi
∂µi
(5.1)
et la densité baryonique
n =
nu + nd + ns
3
(5.2)
An d'assurer l'équilibre du potentiel himique des espèes de quarks, SQM doit
avoir un nombre de quarks s un peu moins que le nombre des quarks u et d [77℄.
Cependant le noyau du nuléarite
1
doit avoir une harge életrique positive om-
pensée par le nombre d'életron du ortège életronique Ne ∼= (Nd +Ns)/3, où Nd,
Ns et Ne sont les nombres de quarks d, s et les életrons respetivement ( il a été
1
On appelle noyau du nuléarite le système quarks sans ortège életronique
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onsidéré que Nd = Nu) [80℄.
Soit Rn le rayon du noyau du nuléarite, le système nuléarite aura un rayon
onstant ∼ 1 Å pour RN < 1 Å = 105fm.
Pour RN ≥ 105 fm, tous les életrons sont à l'intérieure du sa de quark.
Pour 104 < RN < 10
5
fm, une fration des életrons est à l'intérieure du sa et une
autre à l'extérieure, il donne au nuléarite dans e as une dimension globale de
∼ 10−8 m = 105 fm. Dans es onditions le nuléarite est similaire à l'atome de
Bohr.
La gure (5.1) illustre une distribution spatiale du système noyau+életrons. Notons
que pour RN > 10
5
fm, le nuléarite est onsidéré omme un atome de Thomson
[80℄.
R   = 10   fm R   = 10   fm R   = 10   fm R   = 10   fm  3   4 5   6R   = 10   fm2N NN N N
Fig. 5.1  Dimensions du sa de quarks (RN) et le système
noyau+életrons (nulearite). Les points indiquent les életrons, le bord
du sa de quarks est indiqué par la ligne solide ; le bord du système
noyau+életron pour les faibles masses est indiqué par la ligne en poin-
tillés.
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Pour les nuléarites de masses supérieures à 1.5·10−9 g≃ 1015 GeV/2, la relation
entre la masse et le rayon prend la forme suivante (masse ∝ volume, MN ∝ VN ∝ R3N ) :
RN =
(
3MN
4piρN
)1/3
(5.3)
Pour MN = 1.5 · 10−9 g, le rayon du nuléarite devient :
RN =
(
3
4pi
MN
3.5 · 1014
)1/3
≃ 10−8cm = 1 Å (5.4)
Pour MN = 10
18
GeV/
2
, RN ≃ 105 fm (1000)1/3 = 106 fm.
Le rayon du noyau du nuléarite RN en fontion de sa masse MN est représenté
sur la gure (5.2).
Fig. 5.2  Rayon du nuléarite en fontion de la masse (modèle du sa de
quarks) : ligne Solide. La ligne en pointillés donne le rayon du système
noyau+életrons (nuléarite). Nous indiquons aussi les régions d'aes-
sibilité en terme de masse par rapport aux expérienes MACRO et SLIM.
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5.3 Perte d'énergie des nuléarites
Dans la plupart des travaux qui alulent la perte d'énergie des nuléarites dans
divers milieux déteteurs, on ne tient pas ompte de la ontribution de l'atmosphère.
Cette dernière peut être onsidérable dans le as des expérienes souterraines ou
elles situées au niveau de la mer vu que la densité de l'atmosphère augmente tout
en se rapprohant de la mer.
Dans notre travail, on a introduit la ontribution de la perte d'énergie dans
l'atmosphère an de déterminer la vitesse minimale ave laquelle les nuléarites
peuvent atteindre diérents niveaux où sont installés les déteteurs, ainsi que la
vitesse d'arrivée des nuléarites en onsidérant qu'ils atteignent la haute atmosphère
ave une vitesse β = 10−3.
La perte d'énergie des nuléarites traversant la matière est due prinipalement
aux ollisions élastiques ou quasi-élastiques ave les atomes du milieu [79℄. Aux
faibles vitesses, l'interation des nuléarites se fait par des ollisions élastiques ave
les moléules du milieu.
Une partie des objets galatiques massifs non lumineux peut exister sous forme
de nuléarites [79℄.
La densité loale de la matière obsure est de l'ordre de 10−24g/cm3 ave des
vitesses d'éhappement de la galaxie avoisinant 250 km/s. Le rapport de perte
d'énergie des nuléarites ayant une telle vitesse est [79℄ :
dE
dx
= −Aρv2 (5.5)
Où A est la setion eae eetive du nuléarite, v sa vitesse et ρ la densité du
milieu traversé.
La setion eae géométrique des nuléarites est donnée par :
A = piR2 (5.6)
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Comme il a été disuté au dessus, l'aire eetive des nuléarites de faibles dimensions
est ontrlée par son nuage életronique qui ne peut jamais être inférieur à ∼ 1 Å.
A faibles masses (A ≤ 107), le nuage életronique n'est pas à l'intérieur du nuléarite
[75℄. Pour des masses (107 ≤ A ≤ 1014) une partie du nuage életronique va se
trouver à l'intérieur.
Pour des masses A ≥ 1014, tout le nuage életronique sera ontenu à l'intérieur du
nuléarite, e dernier devient neutre (le nuage életronique fait éran aux harges
positives internes de la partiule).
La setion eetive d'interation est donnée par [79℄ :
A(cm2)


pi × 10−16 pour M < 1.5ng
pi( 3M
4piρN
)2/3 pour M ≥ 1.5ng
(5.7)
Où ρN est la densité de la matière nuléaire étrange, estimée être égale à ≈ 3.6 ×
1014 g/cm3 [81℄.
La setion eae d'interation des nuléarites en fontion de leur masse est
représentée sur la gure (5.3).
Selon l'équation (5.5), la vitesse des nuléarites diminue de façon exponentielle,
lors de la traversée de la matière selon l'équation suivante :
v(L) = v0 exp
[
− A
M
∫ L
0
ρ dx
]
(5.8)
Où L est la longueur traversée et v0 la vitesse d'entrée dans l'atmosphère terrestre.
Ainsi le parours R des nuléarites peut s'érire sous la forme :
R =
∫ L
0
ρ dx =
(
M
A
)
Log
(
v0
vc
)
(5.9)
Où vc est la vitesse minimale pour traverser la longueur L.
Pour une vitesse β ∼ 10−3, le parours est donnée par :
R(g/cm2) =


3× 107 [M/1ng]1/3 pour M ≥ 1.5ng
2.3× 107 [M/1ng]1/3 pour M < 1.5ng
(5.10)
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Fig. 5.3  Setion eae d'interation des nuléarites en fontion de
leur masse.
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Fig. 5.4  Parours des nuléarites en fontion de leur masse.
Sur la gure (5.4) on présente le parours en fontion de la masse des nuléarites.
Il est à noter que les nuléarites ayant des masses M ≥ 4.5 × 10−14g traversent
l'atmosphère et arrivent à la surfae de la terre, alors que eux ayant des masses
M ≥ 0.1 g peuvent traverser la terre sans être arrêtés.
5.4 Perte d'énergie des nuléarites dans la terre
5.4.1 Le modèle interne de la terre
La omposition exate de la matière qui onstitue la terre présente de grandes
ontroverses [37℄, par onséquent la perte d'énergie dans la terre ne peut être qu'ap-
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Fig. 5.5  Prol de la densité terrestre est représenté par la ourbe dison-
tinue (voir Réf. [37℄) ; La ourbe en pointillés représente une approxi-
mation de la densité terrestre (r0 = rayon de la terre).
proximative.
Le manteau terrestre devrait être formé de dioxyde de siliium SiO2. Le prol
de la densité terrestre, que nous avons adopté pour notre étude, est représenté
en pointillés sur la gure (5.5), où l'on peut observer trois parties : le noyau, le
manteau et la roûte. Un modèle simple a été appliqué, dans lequel la densité et la
omposition de haque partie est uniforme et elle est présentée en lignes ontinues
sur la g. (5.5) [82℄. Dans e modèle le noyau est onstitué de fer, ave une densité
ρfer = 11.5g/cm
3
et une ondutivité de 1.6× 1016s−1 ; le manteau est onstitué de
siliium ave une densité ρsi = 4.3g/cm. Le rayon du noyau onstitue 0.54 fois le
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rayon terrestre.
Les nuléarites perdent leur énergie dans la terre par des ollisions élastiques ave
les atomes du milieu. On représente la perte d'énergie des nuléarites de diérentes
masses dans le noyau de la terre sur les gures (5.6) et dans le manteau terrestre
(5.7).
10 3
10 4
10 5
10 6
10 7
10 8
10 9
10 10
10 11
10 12
10 -5 10 -4 10 -3 10 -2
Fig. 5.6  Perte d'énergie des nuléarites de diérentes masses dans le
noyau de la terre.
5.5 Perte d'énergie des nuléarites dans l'atmosphère
La omplexité du alul de la perte d'énergie des nuléarites dans l'atmosphère
vient de la variation de la densité de l'atmosphère ave la profondeur. Ainsi la
perte d'énergie dépend de ette dernière. Le alul de la perte d'énergie se fait
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Fig. 5.7  Perte d'énergie des nuléarites de diérentes masses dans le
manteau terrestre.
en se basant sur le fait que l'atmosphère est divisée en suession de ouhes de
diérentes épaisseurs et de densités.
Dans e travail la densité de l'atmosphère a été alulée en utilisant la paramé-
trisation de Shibata [83℄ :
ρ(h) = ae−
h
b = ae−
H−L
b
(5.11)
où les onstantes a = 1.2× 10−3g.cm−3 et b ≃ 8.57× 105cm, H est l'altitude totale
de l'atmosphère (≃ 50 km) et L la profondeur de pénétration dans l'atmosphère.
La variation de la densité de l'atmosphère en fontion de l'altitude est représentée
sur la gure (5.8).
La perte d'énergie des nuléarites dans l'atmosphère est montrée sur la gure (5.9)
pour les masses M = 8.4× 1017 GeV/c2 et M < 8.4× 1014 GeV/c2.
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Fig. 5.8  Variation de la densité de l'atmosphère en fontion de l'alti-
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Fig. 5.9  Perte d'énergie dans l'atmosphère des nuléarites de masse
M < 8.4 1014GeV/c2 (a) et M = 8.4 1017GeV/c2 (b).
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5.5.1 La région d'aessibilité des nuléarites
Pour aluler la région d'aessibilité dans le plan (masse, β), l'intégration de
l'équation (5.5) a été résolue analytiquement :
∫ L
0
ρ dx = abe−
H
b
[
e
H−h
b − 1
]
(5.12)
A partir de l'équation (5.8) on détermine la vitesse minimale que peut avoir les
nuléarites de diérentes masses pour atteindre les diérents niveaux dans l'atmo-
sphère.
Sur la gue (5.10) on montre la vitesse des nuléarites ave laquelle les diérentes
masses peuvent atteindre les niveaux orrespondants à :
 l'expériene de ballon CAKE (40 km) [47℄,
 au possibles expérienes portées sur des avions ivils (11km),
 au laboratoire de Chaaltaya (l'expériene SLIM, 5.29 km) [84℄[85℄,
 au niveau de la mer,
 l'expériene MACRO [86℄ est aussi inlue. Le seuil de détetion dans le CR39
(orrespondant à une perte d'énergie restreinte REL= 200 MeV g−1 cm2), et
dans le MACROFOL (REL=2500 MeV g−1 cm2) est représenté.
Nous avons onsidéré les nuléarites ayant une vitesse initial β = 10−3 en haut de
l'atmosphère. Un alul pareil a été fait pour β = 10−2, 10−4, 10−5 et n'a montré
auun eet de la vitesse initial sur le résultat obtenu.
La diminution de la vitesse seuil pour les nuléarites ayant une masse supérieure à
8.4× 1014 GeV est due au hangement de la setion eae selon l'équation (5.7).
Dans une expériene portée à l'altitude de Chaaltaya la masse minimale des nu-
léarites détetables s'abaisse d'un fateur 2 par rapport à d'autres expérienes
installées au niveau de la mer.
120
10
-5
10
-4
10
-3
10
8
10
9
10
10
10
11
10
12
10
13
10
14
10
15
Fig. 5.10  Vitesse d'arrivée des nuléarites à diérentes profondeurs
en fontion de la masse, en onsidérant que la vitesse d'arrivée à la
haute atmosphère β = 10−3 : les lignes solides. Les lignes en pointillés
représentent le seuil de détetion dans le CR39 et dans le MAKROFOL.
Les onditions de détetion des nuléarites dans le CR39 sont exprimées par
la vitesse d'entrée minimale en haut de l'atmosphère (50 Km) en fontion de la
masse des nuléarites. Pour les diérentes loations d'expérienes, on représente
sur la gure (5.11) la vitesse d'entrée minimale en fontion de la masse. Dans e
as, la ontrainte est que le nuléarite possède une vitesse minimale au niveau du
déteteur an qu'il puisse produire une trae ; notons que pour toutes les expérienes
le seuil REL de détetion est pris égale à 200 MeV g−1 cm2 pour le CR39 et
250 MeV g−1 cm2 pour le MAKROFOL. Le hangement de l'allure de la ourbe
121
est du à la variation de la setion eae en fontion de la masse selon l'équation
(5.7).
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Fig. 5.11  Conditions de détetion dans le CR39 et le MAKROFOL pour
diérentes expérienes situées à diverses altitudes.
122
5.6 Conlusion
En se basant sur la formule de De Rûjula (5.5) relative à la perte d'énergie des
nuléarites et en utilisant la modélisation de Shibata pour le alul de la densité
de l'atmosphère, nous avons réussi à évaluer la perte d'énergie des nuléarites le
long de leur parours dans l'atmosphère. Pour les diérentes expérienes réalisées
à diérentes altitudes dans l'atmosphère (CAKE (40km), expérienes portées sur
des avions ivil (11km), SLIM (5.29km), expérienes situées au niveau de la mer)
nous avons déterminé la perte d'énergie dans le plan des paramètres (masse,β). En
omparant le résultat obtenu dans la gure (5.10) ave elui du [87℄, on remarque
une diérene de masse d'un fateur de ≈ 3. Cei est dû à la façon ave laquelle a
été alulée la densité de l'atmosphère.
Les nuléarites ayant une masse > 7 1012GeV/c2 ne sentent pas la présene de l'at-
mosphère. Au dessous de ette masse, et pour une expériene portée à une altitude
de 5.29 Km (l'expériene SLIM ), le minimum de masse détetable déroît d'un
fateur 2 par rapport aux expérienes installées au niveau de la mer.
Pour l'expériene souterraine MACRO (3800 m.w.e), les nuléarites de masse su-
périeure à 1.53 1016GeV/c2 (gure 5.10) ne subissent auune perte d'énergie, leur
vitesse β est intate. Par ontre le paramètre β déroît exponentiellement pour des
masses dans l'intervalle [1.6 1013, 6 1015]GeV/c2. Le CR39 du déteteur MACRO
est sensible aux nuléarites de masses > 2 1013GeV/c2 pour lesquelles 3.37 10−4 <
β < 0.9 10−3. Dans le as du MAKROFOL, MACRO est sensible aux nuléarites
de masses > 3 1013GeV/c2 pour lesquelles 0.12 10−3 < β < 0.9 10−3).
La ontribution de l'atmosphère dans le alul de la perte d'énergie devient onsi-
dérable pour les nuléarites ave des masses < 7 1012GeV/c2 et ayant une vitesse
β = 10−3 en haut de l'atmosphère.
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Conlusion
Le travail que nous avons mené au près de l'expériene MACRO s'est artiulé
autour de la reherhe des orrélations possibles dans le temps d'arrivée des muons
osmiques ainsi que sur la reherhe des variations dans le ux de muons.
Nous disposons d'un lot de données d'environ 38 millions de muons d'énergie
supérieure à 1.3 TeV au sommet de la montagne du Gran Sasso, olleté à l'aide
des tubes à streamer du déteteur MACRO dans sa onguration omplète.
L'analyse des distributions des temps d'arrivées des muons singuliers, doubles
et multiples arrivant de toutes les diretions du iel ainsi que eux venant des zones
séletionnés formant des nes, montre qu'elles sont ompatibles ave la fontion
gamma. Ce qui onrme l'hypothèse d'arrivée aléatoire des RC. Ce résultat a été
appuyé par le test de Kolmogorov-Smirnov, dont auune déviation entre la distri-
bution théorique et elle expérimentale n'a été mise en évidene.
Nos résultats ne sont pas ainsi analogue à eux obtenus par Bath et al. [52℄, ou par
Badino et al. [53℄, et ei pour des énergies de l'ordre de 20 TeV (µ singuliers) et
supérieures à 20TeV (µ doubles et multiples).
La reherhe de luster d'événements, dans le ux de muons, par la méthode
san statistis n'a présenté auune déviation signiative de l'hypothèse nulle. Ce
qui nous a permis de onrmer l'absene d'éventuel luster d'événements dans le
ux de muons et don auune variation du ux n'a été signalé.
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En analysant les séries de temps des muons par la reherhe des périodiités ave la
méthode Lomb-Sargle, nous avons observé la modulation saisonnière et des signaux
à la position des ondes journalière solaire et sidérale. Auune autres déviation n'a
été signalé. En se basant sur la formule de De Rûjula (5.5) relative au alul de
la perte d'énergie des nuléarites et en utilisant la modélisation de Shibata pour
le alul de la densité de l'atmosphère, la ontribution de la perte d'énergie dans
l'atmosphère a été introduite an de déterminer la vitesse minimale ave laquelle
les nuléarites peuvent atteindre diérents niveaux où sont installés les déteteurs.
La ontribution de l'atmosphère, pour les nuléarites ayant une vitesse β = 10−3
en haut de l'atmosphère, devient onsidérable pour les masses < 7 1012GeV/c2.
Au dessous de ette masse, et pour une expériene portée à une altitude de 5.29
Km (l'expériene SLIM ), la masse minimale détetable déroît d'un fateur 2
par rapport aux expérienes installées au niveau de la mer. Pour les expérienes
souterraines, les masses supérieures à 1.53 1016GeV/c2 ne subissent auune perte
d'énergie.
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Résumé
La radiation osmique est une omposante prinipale de la galaxie, vu que sa
densité d'énergie est omparable, si elle n'est pas supérieure, à elle des autres ra-
diations présentes dans l'univers. Elle joue le rle des messagers de méanismes
astrophysiques pouvant mettre en jeu des énergies olossales. Elle est la seule ma-
tière qui arrive de l'extérieure de notre système solaire et elle onstitue l'unique
moyen pour l'étude des partiules de très haute énergie allant jusqu'à 1019 eV.
Parmi les questions de reherhe qui présentent un intérêt fondamental, on dis-
tingue l'étude de l'anisotropie temporelle du ux de muons osmiques. Des mo-
dulations dans les distributions temporelles du temps d'arrivée de muons ont été
observées par quelques expérienes. Les résultats de es expérienes n'ont pas été
onrmés par d'autres groupes et le problème reste onfus.
A et eet, la grande partie de ette thèse a été onsarée à l'étude du aratère
aléatoire du temps d'arrivée des rayons osmiques à travers l'étude des variations
du ux des mouns osmiques olleté ave le déteteur souterrain MACRO. Deux
tehniques ont été utilisées :
 L'étude des distributions des temps d'arrivée des muons osmiques.
 L'étude des variations du ux de muons en utilisant deux approhes :
1. méthode San-statis.
2. méthode de Lomb-Sargle.
En s'appuyant sur les deux études ité au-dessus, la reherhe de possible orréla-
tions temporelles ou de périodiité dans le ux de muons osmique de MACRO,
nous a permis de onrmer l'hypothèse d'arrivée aléatoire des rayons osmiques.
La dernière partie de ette thèse a été onsarée à l'étude de la perte d'énergie
des nuléarites et leur possibilité pour arriver aux diérents niveaux de détetion
dans l'atmosphère. La ontribution de l'atmosphère dans la perte d'énergie pour les
nuléarites ayant une vitesse β = 10−3 en haut de l'atmosphère, devient onsidérable
pour les masses < 7 1012GeV/c2. Au dessous de ette masse, et pour une expériene
portée à une altitude de 5.29 Km (l'expériene SLIM ), la masse minimale déte-
table déroît d'un fateur 2 par rapport aux expérienes installées au niveau de la
mère. Pour les expérienes souterraines, les masses supérieures à 1.53 1016GeV/c2
ne subissent auune perte d'énergie.
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